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ALLA STUDIOSA GIOVENTÙ 1 


L ’ A U T O li E 


'i.i: i 



D - " . “ - \ . ! : ;r - ! 

opo che mi venne per Sovrana Clemenza affidato 

l’incarico di dare in questa celebre Università le Le- 
zioni di Astronomia teorico -pratica, e sue applicazioni, 
lungo tempo meditai quale autore fosse più acconcio 
alla istruzione ricevuta dalla gioventù nelle altre affini 
matematiche discipline . Le istituzioni astronomiche del 
celebre Eustachio Manfredi pubblicate in Bologna nel- 
l’anno 1749» opera non mai abbastanza commendevole 
per la chiarezza ed eleganza con cui è scritta, il com- 
pendio d’ Astronomia del signor la Lande volgarizzato 
dal chiarissimo mio predecessore signor ab. Vincenzo 
Chiminello, mi sembrarono troppo remote dallo stato at- 
tuale di questa scienza, che per li progressi dell’analisi, 
della meccanica, e per la sorprendente esattezza appor- 
tata nelle macchine, è ai nostri giorni salita ad un emi- 
nente grado di perfezione . Non si conoscevano allora le 
eccellenti Lezioni di Astronomia dal celebre Piazzi 
pubblicate in Palermo nell’anno 1817, e che a me non 
pervennero se non quando la stampa di questo primo 
volume era mollo inoltrata . Io mi applicai pertanto ad 
un corso di lezioni che nè troppo elementare, nè troppo 



ivi 

sublime potesse porre i giovani in istato di leggere util- 
mente le opere e le memorie astronomiche in tanta co- 
pia diffuse nelle Effemeridi e negli atti delle più celebri 
accademie; ed assuefacendoli a superare gradatamente 
qualche difficoltà non fossero poi scoraggiati , ed indie- 
tro respinti dalla prima che in quelle incontrerebbero; 
ben conoscendo gl’ immensi vantaggi con siffatte opere 
elementari in Matematica pura e meccanica apportati 
alla gioventù italiana dai celebri geometri Paoli, Bru- 
nacci e VcntufolL Negli elementi pertanto che ora pon-* 
gò alla luce serabrorami di dover procurare di risalire 
dalle osservazioni astronomiche fra loro combinate e di- 
scùsse alla cognizione delle leggi, alle quali con tanta 
regolarità ubbidiscono i corpi celesti nei loro movimenti, 
e giungere fino a dimostrare la esistenza di una reci- 
proca azione clic scambievolmente fra loro esercitano i 
pianeti sì primarj , che secondar] del sistema solare . Per 
giungere a questo scopo non ho tenuto quell’ordine che 
hanno seguito gli Astronomi dei diversi tempi, nò tam- 
poco ho riferito i passi ora diretti ed ora retrogradi 
dello spirito umano in questa bella parte delle matema- 
tiche applicate, ma bensì quello che mi sembrò più fa- 
cile e naturale. Ho creduto dover porre fine all’Astro- 
nomia colla teorica delle forze centrali, ed in conse- 
guenza non ho fatto parola delle ineguaglianze prodotto 
negli ellittici movimenti dei pianeti dalle loro scambie- 
voli attrazioni, mentre queste costituiscono particolar- 
mente l’oggetto della meccanica celeste. Non ho nem- 
meno stimato opportuno di addurre con complicati ed 
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astratti ragionamenti le disuguaglianze principali , alle 
quali vanno sottoposti i movimenti lunari, giacché mi 
parve sempre che riuscissero di difficile intelligenza, 
qualora non si deducano dalle vere equazioni del moto. 

Per non interrompere l’ordine delle materie ho rife-* 
rito in fine la teorica delle rifrazioni astronomiche , dei 
piccoli movimenti, cui sembrano le stelle fisse sottoposte 
in virtù del moto progressivo della luce, e della nuta- 
zione dell’ asse terrestre , come pure ciò che ha rapporto 
alla nautica, cronologia, gnomonica, e figura della terra, 
tutto che tratto tratto abbisogni averne qualche contezza 
per la riduzione delle osservazioni astronomiche. Per 
ultimo trattando della grandezza e figura della terra ho 
stimato non del tutto inutile una breve esposizione delle 
principali proiezioni della sfera, e dei metodi che si pra- 
ticarono dai più accreditati Geografi ed Astronomi nel 
delineare carte sì geografiche che celesti ■> tanto più che 
interessantissime si rendono tali dottrine agli ingegneri 
Architetti, ai quali specialmente sono le mie pubbliche 
lezioni destinate. 

Si riscontreranno in questi elementi pochi e brevi 
cenni sulle macchine astronomiche ; quelli cioè che sono 
indispensabili per descrivere il modo di fare le osserva- 
zioni , ed applicargli le opportune riduzioni . Una de- 
scrizione più diffusa avrebbe richiesto copia di tavole, 
aumentato la mole ed il prezzo dell’opera. Quelli che 
vogliono progredire in questa sublime scienza potranno 
ricorrere a trattati più estesi, e soprattutto alle eccel- 
lenti opere di la Lande e de Lambre, ove trovansi de- 
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scritte minutamente non solo le macchine , ma ancora i 
loro usi e le loro verificazioni. 

Chi scrive un’ opera elementare non crea la scien- 
za, di cui prende a trattare; solo ha in vista di riunire 
e disporre le altrui scoperte. 

Io procurai di accennare con opportune citazioni gli 
autori dei principali metodi e delle principali dottrine 
che per me si esposero; ma è ben evidente, che non 
scrivendo io la storia ed i progressi dell’ Astronomia ho 
dovuto evitare di riferire bene spesso a chi di tale, o 
tale altra teorica andiamo debitori. Riconosca pertanto 
ognuno di buon grado le proprie scoperte, e non attri- 
buisca a mal talento se per avventura non si trova ci- 
tato, non amando io al certo vestirmi e farmi bello 
delle spoglie altrui; mentre son pago se qualche piccolo 
vantaggio sia per derivare da questo mio lavoro alla stu- 
diosa gioventù, a cui particolarmente lo dedico e con- 
sacro . 


r i 
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Spiegazione di alcuni simboli ed abbreviazioni, delle quali 
fanno uso gli Astronomi. 


Segni del Zodiaco 


Pianeti 


Y Ariete 

5 Mercurio 

V Toro 

9 Venere 

□ Gemelli 

6 Terra 

26 Cancro 

cr* Marte 

fi Leone 

3 Cerere 

Wf Vergine 

& Pallade 

Libra 

( Giunone 

Iti, Scorpione 

£3 Vesta 

Sagittario 

Giove 

5. Capricorno 

*1 Saturno 

SRS. Acquario 

A Urano 

H Pesci 



0 Sole 


J Luna 


AR indica ascensione reità 


M 


mattina 


& 

giorni 

s 

sera 

h 

ore 

A 

australe 

C 

circoli 

B 

boreale 

• 

segni 

diff. 

differenza 

o 

gradi 

dist. mass. 

distanza massima 

/ 

minuti 

disi. min. 

distanza minima 

// 

secondi 

imm. 

immersione 

cr 

congiunzione 

cm. 

emersione 

0° 

% opposizione 


cc. 


i 
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TRIGONOMETRIA. 


PIANA E SFERICA 


I. Si sa dall’ introduzione al calcolo, che essendo a, b due 
chi qualunque, si hanno le seguenti relazioni 

i . sen (a-\-b ) = sen a cos b -I- sen b cos a 

а. sen ( a — o) = sen a cos b — sen b cos a 

5 . cos (a-+-i>)=cosa cosi — senasené 
4- cos (a — b ) = cos a cos b -f- sen a sen b 

dalle quali si deducono le seguenti con somma facilità 
5 . scnacosè = f sen(a-|-£)-f--j- sen(a — b) 

б. cosa senè = i sen (a-f-i) — 7 sen (a — b) 

7. cos a cos b = ‘ T cos (a — cos(a-f-&) 

8. sen a sen b = ~ cos (a — £>) — 7 cos (a-J-i) 

■ l / 73 

9. i — cos «ssasen'f sen r a = l/ — 


-cosa 


10. 1 -f-cos a=3cos*-j- a; cos 

11. sen 2 a= 2 sen a cos a 




-(-cosa 


Se facciamo a~^-b—p , a — b=q, in modo che a , b= ^- - 9 . 

introdotti questi valori nelle precedenti fonnule avremo le seguenti 
duzioui , che sono utilissime in molti casi; 


( 5 )'- 


sen p sen q = a sen . cos - — 2 
a a 


(6)' . . . sen p— sen q = a cos sen 

(?)'• 

(8)'. . . cos 9- 


p~\-q 

cos o-f- cos p=. a cos r i.. 

a 


cos’- 


a 

.P — <7 
a 

, P — ? 

a a 

Da queste formule, mediante la divisione, risultano le seguenti 


■ COS I 


: a sen 1 . sen ' 



1 


/H- V »™ />+««? 7 . tn „,. P—I- Wr- sep y 

a cos /»-f cos q a co» p -f- cos q 

p-\-q P — q 

tang ! : tang : 1 : : sen p-f sen q : scn p — scn q ; ec. 


II. Oltre le sopra riferite fonnule, sarà bene richiamare alla me- 
moria eziandio le seguenti, l’uso delle quali è frequentissimo in tutta 
l’ analisi 


sen arpic- 


ar 


e r — e 


W-t 


t.a. 3 i. a.3. 4-5 1.3.5— 7 


-f.ee. = >— 

a|/ — t 


cosx= t 


t. a t. 3 . 3. 4 t.a. 5 .. .6 


T -f ec.^=i 


e r V - l ^ e -xV-l 


( COS X I/=. .sen x)" = cos mx ±\/ — i . sen m x 
Da ({ucst’ ultima sviluppando la potenza m del primo membro , c 
confrontando le quantità reali fra loro, e le immaginarie pure fra loro, 
si ricavano i valori di cos rn x , e sen mar espressi per le potenze dei 
seni e coseni dell’arco semplice x. 

Occorre spesse volte di convertire le potenze dei seni e coseni in 
seni c coseni di ardii multiplici, cd a ciò servono le seguenti formu- 
le, che si dimostrano nell’introduzione, c facilmente si ricavano dalle 
espressioni immaginarie dei seni e coseni date di sopra: 


sen x=senx 

3 sen*x= i — cos 3 x 

4 scn’x= 5sdnx — sen 3 x 

8 seu'x= 3 — 4 cos 3 x-f cos4x 
16 sen s x= tosenx — 5 sen 3 x -f sen 5 x 
3s seu‘x=to— t5cos3x-f 6cos4*— cos6x 
64 scn’x= 35 senx — 3 i sen 3 x -f 7 sen 5 x — sen 7 x 
ec. 

cos cr=co sx 

3 cos’ x “ 1 — | — cos 3 x 

4 cos' x = 3 cos x -f cos 5 x 

8 cos* x = 3 -f 4 cos 1 x -f cos 4 a: 

16 cos' x = 1 o cos x -f 5 cos 3 x —f cos 5 x 
Ss cos'x= i o -f 1 5 cos 11 + 6 cos 4 ar— f cosGx 
64 cos’ x= 35cos x -f 3 1 cos 3 x -f 7 cos 5 x -f cos 7 x 
ec. 
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III. Se abbiasi un areo p- \-q lale, che sia q un arco non molto 
grande, si potranno sempre ottenere i valori di sen (p-\~q), e 
cos (p mediante le due seguenti sene, le cptali altro non sono, 
che una immediata conseguenza del teorema di Taylor 

(a) sen (j,^)=senp+qcosp~^senp--±^ cosp+-Jj-senp-hec. 

( 4 ) cos {p+q)=coip~q senp— i- eoS/,— ^ C * 

Le quali ponendo 

sen (p-\-q) — sen p _ co» (p-V-q} — • cos P __ u > 
cos p J sen p 

si cangiano nelle seguenti 

9 * , V* 


u—q- 


umgp. 


u' = — <7 ! — cot p 

1.3 


1.2.3 1 . 2 . 3. 4 

, <?’ . ? 


tang^j -f-ec. 
cot p — ec. 


q=u- 4- 


1.2.3 1. 2.3.4 

Queste due ultime serie col metodo del regresso danno le seguenti 

igp.., , -+5tg 'p u , | 9 tgp-f-i5ig> ^ | 9~l-9 ot g>4-'o5tgV uK 
2.3 2* 5» 4* 2 . 5. 4*& 


-cc. 


. , coy> . iH-5cot> ^ , 9coy+.5oot>„, , 9 +^cot>^to5cotfr 

"1 = “+T h — 2.5.4 2. 5.4.5 


se pertanto saranno ^ 5 due archi , la differenza dei quali nou sia 

sen A — sen B 


avremo 


acu ya • — ai 

molto grande, ponendo u— ^ — ■ 

u - + i±±^£-+ ° . “° g <?<* *+«.(.) 


i A — sen B 


avremo 


parimente posto v = cos j 

j n tang^ . . 1 -H S tang* A , 9 «ang A+ ■ 5 ung»^^ ^ 

A ~~ B ~ V r" ^ 3.3 3.5.4 

In un modo simile la seconda serie ordinata per u darà 
/ , co% A — cos B , cos A - — cos B ^ 

( P° nendo 7ST3 — =u * — 7^1 ) 


B-A-u'+—u‘+ L±!f21_g^-h 9COt *"t ' 5 COt -t/H-ec (3) 
' 1.3 2.3 2.3.4* 
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„ „ , coi A , . i+5 cot’^ „ g cot^+i5cot 5 ^ . . ,,, 

B—A=x>' v'-f- -^— = — f^+cc. (4) 

1.3 3.3 3.3.4 

Le quali serie riescono in alcuni casi molto utili, c sono dovute al 
signor profess. Molweide. 

IV. Se si ha l’ equazione tang x = m tang y si potrà sempre espri- 
mere l’arco x——jr per una serie ordinata per li seui degli archi multiplici 
di y . lu fatti introducendo nella precederne equazione le espressioni 
immaginarie dei seni e dei coseni , essa diviene 

■ — — = — — — . che equivale alla seguente 


e^' —i 

^ 2Xi/ — I 


sì ha e 


,vY-’ , 


— - = 

— ; onde , 

-f-I 

e vV-‘ _j_, 


1 -+- '~~ m e “VV-‘ 

,'lxV -~| 

i-f-m 


+ iT7 m . 


I+TO. 


= eV y~ ,-He -^ 1 


- 1 • 

prendendo i logaiitmi , e sviluppando in serie il logaritmo del secondo 
membro si avrà , dopo le opportune riduzioni , 

6‘ 6' 6’' 

x — jr= — 8 sen 2jr~\ sen 4 jr aen 6y-\ sen ?>jr — ec.(5) 

334 


la quale elegante serie è dovuta al sommo geometra La Grange, e ci 
sarà spesso necessaria. 

Premesse queste formule , delle quali faremo in seguito uso fre- 
quente, passiamo ad esporre le regole necessarie alla risoluzione dei 
triangoli, e principiamo dai piani. 


Risoluzione dei triangoli piani rettangoli. 

V. ( Fig. 1 ) Sia A C B un triangolo rettangolo in A', col centro 
B , e raggio Be=Bf= 1 si descriva un arco di circolo ef, il quale 
misurerà l’angolo B. Condotte le perpendicolari eh,fg avremo 
he — tang J?=cotCj y"g = sen B=cosC; Bg=cos jB=scuC 
Ponendo poi CB — a , AC=b BA=c, i triangoli simili ACB, 
Beh , Bfg daranno le seguenti eguaglianze 
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senfJ=-; cos B taog B = sen C— - ; cos C 
naca 

le quali unite all’equazione Z»‘-j— c’=a danno sempre la soluzione 

del seguente problema: Dati due elementi del triangolo rettangolo , 
trovar gli altri. 

Convien non ostante eccettuare il caso , in cui siano dati i due an- 
goli, poiché allora risultano i lati indeterminati. 


b D c 
— coi B-- 
a b 


Risoluzione dei triangoli obliquangoli. 


VI. ( Fig. 3 ) Sia ora AC B un qualuntpie triangolo obliquangolo , 
c s’ indichino con lettere minuscole a, b , c i lati opposti agli angoli 
indicali con le lettere majuscolc A , B, C. Condotta dall'angolo A la 
perpendicolare AD sopra il lato a, avremo dalla geometria la seguente 
equazione c'=a'~^~b‘ — a a. CD-, ora nel triangolo rettangolo A CD 
si ha CD—b cos C . Sostituendo questo valore di CD, otterremo il 
valore di cos C così espresso 


a'-\-b' — c' 

cos C 1 roveremo parimente 

a ab 

„ a'- f-c* — b‘ . b'-ì-c' — a‘ 

cos ti ; cos A — - 


a ac 


ibc 


le quali tre equazioni contenendo i sci elementi del triangolo , cioè i 
tre lati, ed i tre angoli serviranno a risolvere il seguente problema ge- 
nerale: Dei sei elementi del triangolo , datine tre, trovare gli altri. 
Conviene anche qui eccettuare il caso, in cui sieno dati i tre angoli, 
poiché allora i lati risultano indeterminati , come si sa dalla Geometria . 

VII. Dalle tre superiori equazioni se ne possono dedurre alcune 
altre , le quali porgeranno direttamente la risoluzione di tutti i casi par- 
ticolari , che si presentano nella Trigonometria . Eccomi ad esporle bre- 
vemente . 

Osservando che sen’ A = t — cos’ A , sostituendo il valore di 
cos A , e riducendo avremo 


. \/ a a' b' a a' c' ab' e' — a* — F — d* 

sen A — — 

abe 

Quindi dedurremo , dividendo per a 

sen A l/ aa' b' -±-aa' c‘ -\-ab‘ c' — • a'— b'— C' 
a 3 abe 
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Ora il secondo membro di questa equazione è invariabile cambiando 
a in b, ovvero in c, con che nel primo convien cambiare A in B, 
ovvero in C. Avremo dunque 

sen A sen B sen C 

(0 _ = 

noe 

donde risulta, che in un triangolo qualunque i seni degli aiuoli sono 
sempre proporzionali ai lati opposti. 

L’equazione precedente posta sotto la forma e ” a 

e sottratta dall’unità ci dà le seguenti 

sen B sen A b-\-a sen B — sen 


— r sommata 
sen B b 


B 


le quali divise una per l’altra danno 


sen B 


b — a 

~1T 


sen B — scu A b — a 
se n B -j- sen A b-\- a 


, e quindi 


(in virtù delle formule del §. I.) 

B—A B-\-A b — a 

tang-^tang-—.^— 

ora a motivo di B-\-A^xi8o ° — C, sarà taug ^ — col — , 

a a 

B — A b — a . 

e pereto taug — - — = cot 4 C ^ ^ ■ ... (a) 

. ., . . i’H-c' — a' , 

Per ultimo 1 equazione cos A = si può porre sotto una 

a oc 

forma comoda per l’uso logaritmico. Di falli essendo 

i — cos A =a sen' 4A , i cos A —i cos' i A , avremo 

sen’ 4 A = a ' — ^ — c )' — — c ) ( a — b-4-c) 

l\bc 4 bc 

cos- 4 A = ( & + c )‘ — Q ' _ (^4-c-f-a) (6-f-c— «) 

4 bc 

Se ora si pone a-\~b^-c=> 2 p, e si estrae la radice quadrata , avremo 

' sen4A = l/Er c )(r-*); C os 4 A = 1/5*3 
r bc * b c 

c quindi tang 4 A — l/ ^ c ) &Z ZÈ) 

v p ir — a ) 
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le quali formule sono molto comode per il calcolo logaritmico. 

Termineremo questo aiticolo coll’ enumerazione dei casi , che si 
possono presentare nella risoluzione dei triangoli. 

Caso I. Essendo dati due angoli A , B col lato a opposto all’an- 
golo A , trovare C, b, e. 

Sarà C=3i8o — A — B; b=^i } c = ^i£. 

scn A sen A 

Caso II. Essendo dati i due lati a, b coti l’angolo A opposto ad 
uno di essi, trovare B , C , e- 

Si avrà B per la formula sen B = — scu A ; se b^>a, ed A acuto, 

a 

vi saranno due soluzioni , giacché lo stesso seno appartiene a due di- 
versi archi, di cui uno è supplemento dell’altro. Se A k ottuso, sarà 
necessariamente B acuto ; e se A acuto , e b<i a sarà ancora B acuto r 
e perciò anche in questo caso una sola soluzione. Trovato B si ot- 
terrà C sottraendo da i8o° la somma di B -\~A . Per ultimo sarà 

a sen C 

sen A 


Caso III. Essendo dati due lati b , a coll’angolo compreso C, si 
domandano gli altri angoli A, B, ed il terzo lato c. 

Se si sottrae C da r 8o° resterà la somma di A, B; e la metà 

di questo residuo sarà ^ ■ dalla formula (a) 


B—A . n b 

tang = coi ♦ C 


conosci uu 


B-Y-A B- 


a . B—A 

, , si avrà — j 

b-\-a i 

-A B-Y-A , B—A 

avremo B — . 


, . B-Y-A B — A .. a sen C bscnC 

cd A ; per ultimo sarà C— = — . 

a a sen A sen B 

Si potrà eziandio trovar c per la formula c = \/a‘~Y-b' — lab cos C, 
la quale è incomoda a calcolarsi colle tavole dei logaritmi. 

Accade sovente, che i lati a, b siano dati per li loro logaritmi j 

2 4 

allora si potrà calcolare il valore di .. senza trovare in numeri i 

2 

valori rii « c di b. A tale oggetto osservo, che l’equaziouc (a) può 
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scriversi ancora cosi , tang 


B—A r— i 


t-hi 


cot - ; ponendo 


poi — = tang <p , 


avremo 




= tang (<p — 45 ); 


e perciò tang 


B- 


“ j 4 C 

— = tang (<p— - 45 ) cot - , donde facilmente 


calcoleremo i valori di <p, e quindi quello di 


B—A 


Caso IV. Dati i tre lati, trovare i tre angoli. 

Pongasi p uguale alla semisomma dei Ue lati, cd avremo 


sen i A 


_ y / (p—b) 


(p— c) 


cos i A 


-V' 


’p (/'—«) 


bc 


SCD 


sen 


* cos iB =\ / pJp=± 

* r ac r ac 

= cos 1C=[/^ 


le quali iisolvono completamente il problema, c l' identità dell’angolo de- 
dotto dai seni c dai coseni della sua metà serve di riprova all’ operazione . 

Affinchè possano i giovaui esercitarsi nella soluzione dei triangoli 
rettilinei, e nel maneggio delle tavole dei logaritmi, potremo alcuni 
triangoli esattamente calcolati, sui quali, variando i dati, applicheranno 
le formule esposte nei quattro casi precedenti, e posti noti alcuni cle- 
menti , ricercando gli altri , dovranno ricadere in quelli, che le assegniamo . 

Triangolo 1 . Triangolo li. Triangolo HI. 

A — 6 7“. aa'. 5 a" A= g 5 ". 39'. 4 > // A = i 3 a". a'. i 5 " 

B — 48 • f>7 • 7 


B = 5 o . 39 . 47 
C = 6a . 7 . ai 

a = 753o, 444 

b = 6294, 5 a 6 
c =7311, 188 


C = 35 . 33 . 11 

4862, 44° 

b ^ 5685 , 985 

c = a 84 o, 35 « 


B = 29 . 5 i . 1 4 
C = 18. 6 . 5 i 
a = 4861,863 
b = 5 a 58 , 6aa 
c — ao 34 , 667 . 


Proprietà principali dei triangoli sferici. 

Vili. Chiamasi triangolo sferico quello spazio raccliiuso nella 
superficie di una sfera dall’ incontro di u e circoli massimi della me- 
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ilesini. - » sfera; i tre archi ili circolo massimo compresi fra i tre punti 
d'incontro si chiamano lati del triangolo sferico, i di cui angoli sono 
le inclinazioni scambievoli dei lati ai tre punti d’incontro. 

Si dimostra iu Geometria: i.* che se due archi di circolo mas- 
simo s’ incontrano in un punto A ( fig . 3 ) si torneranno poscia ad iu- 
conuare in un punto D tale , che gli archi A BD Ab D siano ciascu- 
no = 180"; 2.° che l’angolo sferico A è uguale all’ inclinazione dei 
piani dei circoli ABD,AbD , e perciò uguale all'angolo BCb com- 
preso dalle perpendicolari BC,bC condotte pel centro della sfera alla 
comune sezioue B D di essi piani; or l'angolo BCb— are. Bb (sup- 
ponendo il raggio della sfera =1): dunque l’angolo A è ugnale al- 
l’arco di circolo massimo Bb compreso fra i suoi lati, descritto col 
polo A alla distanza di 90”. 

Posto ciò, sia AEF mi triangolo sferico qualunque formato dai 
tre archi di circolo massimo A E, EF, AB'-, sarà sempre la somma 
dei suoi tre lati minore di una circonferenza, ossia di 56 o“. In fatti, 
prolungali i lati AE,AF fino al loro incontro in D, sarà EF <C. ED 
- \-DF , e quindi EF -f- A E -\-AF< A ED -f- A F D ossia < 
36 o". 

• {Fig. 4 -) Sia ora un qualunque uiangolo sferico ABC', coi punti 
A , B ,C come poli si descrivano alla distanza di 90“ gli archi di cir- 
colo massimo B'C, C A', A B'-, saranno i pumi B', C, A poli degli 
AC, AB, BC; di fitti il puuio B' (per es.) appartenendo contem- 
poraneamente agli archi B' C, B' A' sarà distante dai poli degli stessi 
archi A ,C di 90°; dunque B' sarà polo di A C; lo stesso raziocinio 
si ripeterà per gli altri. 11 triangolo A' B' C' cosi formato si chiama 
triangolo polare di ABC. Ora prolungati i lati AB, AC, BC fino 
all’incontro con i lati del triangolo polare, sarà 

A=FG=B'G-ì-FC— B'C= 180 0 — B C 
donile si deduce, che un angolo qualunque del triangolo ABC è = 
t8o“ — il lato opposto del triangolo polare. 

Quiudi la somma di tre angoli del triangolo ABC sarà uguale 
a tre mezze circonferenze meno i tre lati del triangolo polare; ma i 
tre lati del triangolo polare son sempre minori di una circonferenza , c 
maggiori di zero; dunque la somma dei tre angoli di un triangolo sfe- 
rico è sempre maggiore di due retti , e minore di sei retti ( assumen- 
do La quarta parte della circonferenza per misura dell’angolo retto). 

Differiscono pertanto essenzialmente li triangoli sferici dai rettilinei 
in questo, che dati i due angoli, non si può arguirne la misura del 
terzo , giacché la loro somma può avere tutti i valori fra i due retti , 
TOM. 1. 2 
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cd i sci retti senza giammai arrivare all’ uno o all’ altro di questi 
limiti. 

IX. Passiamo ora ad esporre i principj, sui (piali si fouda la riso- 
luzione dei triangoli sferici. 

( Fig. 5.) Sia ACB un triangolo sferico qualunque; O il centro 
della sfera , suda cui superficie è esso disegnato . Immaginiamoci che 
per il punto A sia condotto un piano tangente alla superficie della 
sfera , ed in esso siano condotte le rette A B‘, AC tangenti agli archi 
AB, AC, le quali saranno perpendicolari al raggio O A . Si condu- 
cano per il centro O, e per i punti B,C i raggi OB, OC, che si 
prolunghino fino all’ incontro delle tangenti in B', C -, c si conduca la 
retta B' C . S’ indichino gli angoli del triangolo sferico per le lettere 
A , B, C, cd i lati opposti per le lettere minuscole a, b, C. Risulta 
da questa costruzione, che 


AB'— tang AB— tang c — 
A C — tang A C = tang b = 


O B‘ — sec c ; 


scn c 
> 

cos c cos c 

scn b « —, , t 

; OC = sec b — 

coso cos b 

11 triangolo piano AB C avendo l’angolo in A = A darà 
WC' = ~AC' — a A CXA B' cos A , 

ed il uiangolo piano OCB', a motivo di CO B — BC=a, darà 

Fc- = olr -h OC 1 — 2 O B XO c cos a. 

Sottraendo queste due equazioni una dall’ altra , e làcendo le opportune 
riduzioni, si otterrà a -|- a tang c tang b cos A—i sec b sec c cos a . 
Scrivendo i valori delle taugenti e delle secanti per i seni e coseni, 
e dividendo per a otterremo cos b eos c -+- sen b seti c cos A = cos a , 

..... . cos a — cos b cos c 

e quindi (')••• cos A — ? 

scn b scn c 

Un discorso analogo relativamente agli angoli B, C ci condui rà alle 
due seguenti equazioni 

„ cos b< — cosacosc -, cose — cosacosft 

(a)., .cos .6= ; (a). ..cos C— , 

' senasenc sena sen b 

le quali si possono direttamente ottenere dall’ equazione (i) mutando 
l’angolo A in B, ovvero in C, purché contemporaneamente si muti 
a in b, ovvero in c. 


X. Le tre equazioni superiormente trovate , contenendo tutti i sei 
elementi del triangolo sferico , serviranno a risolvere completamente il 
seguente problema: In un triangolo sferico dati tre qualunque dei 


Digitized by Google 


1 1 

sei elemc.ti, determinare gli altri tre, giacché considerali questi 
come tre incognite , potremo sempre determinarli col mezzo di tre 
equazioni . 

Prima però di passare alla enumerazione dei casi, che si possono 
presentare nella soluzione di questo problema generale, è necessario 
dedurre dalle superiori equazioni alcune altre , le quali ci saranno mollo 
utili nella risoluzione dei triangoli . 

Essendo sen A = 1/7 — cos' A , se sostituiremo nel secondo mem- 
bro il valore di cos A, e faremo le opportune riduzioni troveremo 
sen A l / 1 — cos' b — cos’ c — cos’ a- 1- a oos a cos b cos c 
seu a scu a sen b sen c 


Ora il secondo membro è una funzione invariabile dei tre lati a, b, c ■ 

Se dunque cambieremo A in B, o C con che a deve cambiarsi in 
b , o in c avremo 

sen A sen B sen C 

sen a sen b sen o ^ 

donde risulta , che in un triangolo sferico i seni degli angoli stanno 
fra loro, conte i seni dei Liti opposti. 

Riprendiamo ora le equazioni (i), (a) del numero precedente, e 
ponghiamolc sotto questo aspetto 

cos A scu b seu c = cos a— cos b cos c ; cos B sen a sen c — cos b — cos a cos c, 

cd eliminiamo b per avere una relazione fra A, B, a, c. 

Principieremo dall’ eliminare cos b , ed otterremo dividendo per sene 

cos A sen b -f- cos B sen a cos c = cos a sen c . 

Ponendo ora in quest’ ultima equazione in vece di sen b il suo va- 

, sen B sen a , , , . ... 

lore dedotto dall equazione ( 4 )» otterremo 

S6U Ai 

col A sen B -f- cos B cos c= cola sene . . . (5) 

In fine per avere una relazione fra A , B , C , a , si scriva il secondo 
membro di quest’ ultima equazione sotto la forma 

sene sen C . . , , „ . .... . 

cosa ■* = cos a , m virtù della (4); e moltiplicando tutto per 


sen A 

cos A sen B cos B sen A cos c — cos a sen C 

Mutando A in C , ed a in c in quest’ ultima , si ottiene 

cos C sen B-+- cos B sen Ccosa=cosc sen A . 
queste due equazioni cose, e ricavando il valore di 

. cos A -f- cos B cos C 

cosa, si trova . cosa = ... (6) 

sen/tsenC 


sen a 

sen A, avremo 


Eliminando da 
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risultato che poicvasi eziandio ottenere dalla equazione (i) colla consi- 
derazione" dei triangoli polari. 

XI. Alle formule (i), (a), ( 5 ), alla (6) e sue derivale si può dare 
una forma più comoda per il calcolo logaritmico . Difatti essendo 
1 — cos A = 2 sen' t A', i -f- cos A — acos '\A, sostituendo i valori di 
cos A , avremo 

. , . cos b cos c - 4 - sen b sen c — cos a cos (b — cl — cosa 

a sen t A = - : = -l 

sen b sen c sen b sen c 

la quale per la formula (8)' del §, 1. si riduce a 


if A •. 


V 


a~\~b — c a — b-\~c 

sen sen i 


sen b ! 


. Parimente sari 


s’ i j- cosa ~ cos ( b ~+- c ) 
sen b sen c 


ovvero 


cos 


1 A-V 


sen 


b-\- c- 


-a b-\-c- 
— sen 


sen b sen c 

Con un raziocinio analogo l’equazione (6) darà 


A— C/ ./?—}— C~ 

cos 1 cos . 


sen 


cos 



sen B sen C ) 

Quantunque il valore di sen i a comparisca di forma immaginaria , 
egli è facile convincersi, che sarà sempre reale, giacché il denomina- 
tore sen B sen C sarà sempre positivo , essendo gli angoli B , C sem- 
pre minori di 2 retti. 

Siccome poi 180’, sarà ^ ^ rt lSL 90 , e 

perciò — cos quantità essenzialmente positiva . 

Per quello poi che riguarda il fattore cos — , sarà esso 

sempre positivo , perchè chiamando a\ b\ c‘ i lati opposti agli angoli 
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A , D , C nel triangolo polare; avremo 

v/= 1 80° — a ' ; £=180" — C=t8o — c 

Quindi — — = 90" . — , cd essendo i'-f-c'>a' 

• 5-j-C— » M -| 

sara nccessanamente “C 9° » c perciò il suo coseno po- 

a 

sitivo. Dunque la quantità sotto il segno radicale sarà positiva in ogni 
caso . 

XII. Dai valori di scu iA, cosi A, seni/?, cosi/?, seni £ 7 , cos iC 
si possono deduire alcune relazioni fra i lati c gli angoli di un trian- 
golo sferico molto eleganti , e dovute al doti. Gauss , le quali qui gio- 
verà di espone . Abbiamo di latti 

a -l—h — c et- — i— [— c t b~\—c-\-ci b - \ -c — ci 

=j/'“ 


• scn 


scn 0 scn c 


kùìB — Ì^- 

y: 


b-\-a~ 


■ scn- 


b — a-f-c 


a 


a 


sena sen c 

c-f-a — b c — a~\-b 


■ scn - 


i <7 


sen a sen h 


-; cosi A= 

; cos i tì—\/ 
-) cos i C = 


rseu ■ - scn — 

2 

2 

sen b sen c 


aA-c-\-b a-f-c — b 

'scn sen — 

2 

2 

scn a scu c 


a-f-b-f-c a+ 6 — c 

scn scn 

2 

2 


scn a scn b 


„ ... , A — B a n ah. 

Se ora riflettiamo , che sen = sen — cos sen — cos — sosti- 

2 a a a a 

luendo nel secondo membro i valori di scn i A , cos i A , sen i B , 
cos i B , avremo 


A—B 


sen ■ 


-b- f-c 


- sen - 


b — a -f-c 


V\ 


a-f-i-f-c a-f-é- 
sen sen 


scn c 


tseni 


La quantità , che nel secondo membro è compresa sotto il segno ra- 
dicale c = cos tC; la quantità poi compresa fra le parentesi facilmente 

a — b A • — B a — b 

scn sen sen — — — 


■ ; Dunque 


si riduce a — — > ì-»- 

sen i c cos i G sen ♦ c 

Con discorsi affatto simili dimostreremo pertanto la verità delle seguenti 

equazioni rimarchevoli per la loro simmetria; 
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cos t (A — B) sen io — sen L C sen i (a -f- b) . . . (a) 

sen i (A-\- B) cos ♦ c = cos 4 C cos i (a — b) . . . ( 3 ) 

cos f (A-\-B) cos i c= sen 1 Ccos t (a-f-è) . . . ( 4 ) 

Se ora noi divideremo la prima per la seconda , c la terza per la 

quarta, oppure la prima per la terza, e la seconda per la quarta, avre- 
mo le quattro seguenti equazioni , le quali chiamansi formule di Nepero 
dal nome del loro inventore ; 

A — B n sen 4 (a — b) A-+-B cos l(a — b) ) 

ne —.). ““8— — = «■ ♦ ■ c - f . t 1 (-0 . 


sen +(a-f-i) a 

a — b . scn4(^ — B) a-\-b 

tana = lane i c 3— ; tana 

8 - 8 scn*(^-f-J5) ° 


= tang ♦ c 


K«+*) 

COSÌ(y^ B) l 


2 ~ sen -\--li) 2 ~ cosi (A-+-B) S 

Le formule (A) sen r ono a calcolare gli angoli A , B quando si cono- 
scano i lati a , b, e l’angolo compreso C, poiché iu tal caso la prima 

equazione darà , la seconda poi ; cd è evidente , che 


(*) 


A — B A — f- B _ A — f— B 

; h = . 


-B 


3 3 3 3 

Le formule ( B ) servono a calcolare a, b quando si conoscano A, B,, 

ed il lato compreso c, poiché conosciute col loro mezzo le quantità 

a — b a-\~b a -4- b a — b , a-\-b a — b 

, , avremo a— 1 — ; b= — ' . 

3 3 3 3 3 3 

Xm. Riuuiamo ora qui sotto un sol punto di vista le formule ri- 
trovate negli articoli LX , X , c quelle che ne risultano , per poterne 
dedurre le regole da seguirsi nella risoluzione de’ triangoli , tanto rei-* 
languii , che obliquangoli 

, , . cosa — cos b cos c . . _ cos b ■ — cosa cos c 

(i) cos A — — — ; ( 3 ) cos 2? = 


(3) cos C = 


cos c 


sen b sen c 
cos a cos b 


( 4 ) 


sen a sen c 
sen B sen C 


sene 


sen a sen b 1 sen a sen b 

(5) coi A sen B cos B ccsc — colasene fra A, B, a, c 

( 6 ) cot A sen C cos C cos b — col a seu b A , C, a, b 

( 7 ) cot B sen C -f- cos C cos a = cot b sen a B , C, a, b 

( 8 ) cot B sen A -f- cos A cos c = cot b seu c B, A , c, b 

( 9 ) cotCsen B -+-cosZ? cosa = cote seu a C, B, a, c 

( 10 ) cot C sen A -(- cos A cos b = cot c sen b A t C, b, c 
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cos A -|- cos B cos C , . , cos il cos.// cos C 

fi i j cosa = — ; (12) cos 6 = 

scn B sen C 8cn .// scu B 

, „ cos C cos A cos B 

(i 3 ) cos c- 

sen A seni? 

Essendo le formule precedenti generali, esse comprendono, come 
caso particolare , la soluzione dei triangoli rettangoli . Ponendo l’ ango- 
lo A — 90*, avremo in questo caso particolare le segucnd equazioni, 
ciascuna delle quali deriva dalla coriispoudente superiore, cui si è ap- 
posto un apice in alto per comodo delle citazioni. 

, , . scn b sene 

( 1 ) cos a — cos 0 cos c ; (4) sen a — = - 

sen B sen C 

( 5 ) ' cos B cos c = cot a sen c , ovvero cos B = cot a lang c 

(6) ' cos C = cot a taug b ; 

( i o)' cot C = cot c sen b ; 

. cos B 

(12) cos 0 — J,; 

' sen C 

Posto ciò, passiamo alla 


( 8 )' cot B = cot b sen c 
(ti)' cos a = cot B cot C 

, cos C 

( I 0) cos c = . 

senir 


Risoluzione dei triangoli sferici rettangoli. 


XIV. Caso I. Data l’ ipotcnusa a , ed un lato b , trovare B, C, c . 

_ e vo seni - , cosa 

Solcz. 01 avrà scn B = ; cos C = tang b cot a ; cos c — ~ 

sen a • cos b 

l’ ambiguità che hawi in B , perchè un dato seno può appartenere a 
due archi diversi , sarà tolta dall’ osservare , che in virtù della (8)' Beò 
devono essere della stessa specie , vale a dire o acud insieme , o ot- 
tusi insieme. 

Caso II. Essendo dad i due lad b, c dell’ angolo retto , trovare l’ i- 
potenusa, e gli angoli B , C. 

Solcz. Si avrà cos a = cos & cose; cot 5 = cot é scn c; cot cote seni , 
ed in questo caso osservando le regole dei segni non vi sarà alcuna 
ambiguità. 

Caso III. Essendo dato l’ ipotenusa a, ed un angolo B, trovare 
b, c, C. 


Soluz. Sarà sen b = sen a sen B ; tang c = tang a cos B . . . ( 5 )' 
cot C = cos a tang B ... (11)'. 11 lato b determinato per un seno do- 

vrà essere preso della stessa specie di B. 
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Caso IV. Essendo dato il lato b coll’ angolo opposto lì trovare 

a, c, C. 

sco h 

Soluz. Si avrà sen a = ; sei» C — tang b cot lì .. . (8)' 


sen li 


C __ r ' is _ _ (ta/" Questo caso ammette doppia soluzione, cs- 
cos b 

sendo le quantità incognite determinate per seni. 

Caso V. Essendo dato b col! angolo adjaccute C, si domandano 

a , c , ^ . 

Soluz. cot a = col b cos C ; tang c = sen b tang C ; cos li = sen C cos b . 

Caso VI. Dati i due angoli B, C, si domandano i lati. 

„ „ , „ ~ , cos B cos C 

Soluz. Sara cos a = cot JS coi Cj cos 0 = - ; cos c = 

sen C sen B 

Uniremo qui il seguente triangolo rettangolo, sopra il quale po- 
tranno esercitarsi i giovani studiosi. 

B = a 5 ° 27' 42" , C = 7 1 ’ 5 o' 2" 

a = 4 o‘ 53 ' 6" , b = 1 5 " 6' 20" , c — 58 “ 37' 23" 

Risoluzione dei triangoli sferici obliquangoli . 

XV. Caso 1 . Dati i tre lati d’un triangolo sferico a, b, c si do- 
mandano i tre angoli si , B , C. 

Soluz. Pongasi a-j- b ~j~c= ap, è facile vedere, che i valori di 
sen i A , cos i A ec. esposti agli artic. XI , XII divengono i seguenti 


sen 


sen 


sen 


\A I / scn(p— c)se p (p— Z>) ^ y _ « / sen p sai (p— a) 

y sen b sen c V sen b sen c 

i B = 1 / scn(p— < c)sen(p— ^ a) . CQS + ^ = l / senpsen(p— &) 
.f' sen a sene ’ r sen a sene 

i c = I / seu( B—' «>en(p— cos 4 c _ j / sen P se " (p — <0 
K sen a sen b y 


sen « v- — ■ x — 7 ■ w ■ — 1/ » 

sen a sen 0 

Le quali formule sono molto comode, e risolvono completamente il 
quesito . 

Caso II. Essendo dati due lati a, b, con l’angolo A opposto ad «, 
si domandano B, C, c. 

Soluz. i. Sarà B dato dall’equazione sen ZI — — — ^ sol. amLig. 

sena 

2. L’angolo C sarà dall’equazione ( 6 ) del §. XIII , che c la se- 
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guente cot A sen C-+-cos C cos b = cot a sen b, la quale consideraudlo 
seu C, come incoguiia sarebbe di secondo grado. Si può risolvere 
facilmente mediante un angolo ausiliario nel seguente modo . Pongasi 
cot A—cosbcoup, e la nostra equazione fatte le opportune riduzioni, 

„ . tane b seni» , , 

si cambierà nella seguente sen (C-j-ip) = ————— , essendo tp ae~ 

° . tatig a 

tenninato dall’ equazione tang tp - cos b tang A . Si calcolerà prima il 
valore di tp, e dieuo questo quello di C-f-tp, donde si otterrà C. 

3. Troverassi poi il lato c dall’ equazione (i) scritta sotto la se- 
guente fomta, cos b cos c cos A sen b seu c — cos a , la quale, ponendo 
cos b tang tp = cos A scn b , ovvero tang tp = cos A tang b si riduce a 

cos ( c — cosac0i *ft _ Couosciuto dalla precedente equazione il va- 

' cos b 

loie di <p, si avrà da quest’ ultima il valore die — tp, e quindi quello 
di c. È inutile avvertire, non doversi il presente angolo ausiliario tp 
confondere col precedente. 

Caso 111. Dati i due lati a , b con 1’ angolo compreso C , trovare 
i due angoli A , B , ed il terzo lato c . 

Soi.uz. t. Gli angoli A , B si troveranno mediante le fonnule (A) 
di Ncpero, come si è detto al §- XII, ed il lato c si troverà per la 

seu C , sen C tei 

formula scn c = seu a = sen b - , ovvero per la formula 

seu A seu B 

cos c = cos a cos b sen a scn b cosC, La quale corrisponde alla terza 
del §. XllL 

a. Si possono ancora gli angoli A, B, ed il lato c trovare per 
le seguenti equazioni del §. Xlll; 

cotascnè — cosCcosb . , _ coiAsena — cosCcosa 

(6) C0l ^ = TZTc ; (7) ColB== ZZc 

(3) cos c = cos a cos b -+- sen a seu b cos C 

le quali formule si possono ridurre ad una forma comoda al calcolo 
logaritmico coll’ajuto di un angolo ausiliario. Si voglia, a cagion d’e- 
sempio, trovare l’angolo //, cd il lato c. Pongasi col a = cos C cot tp , 
ovvero tang <p = cos Ctang a; calcolato mediante questa equazione l’an- 
golo tp, otterrassi 

sen (b — m) sen a cos (b — <p) cos C 

coi A = eot C — 2 — ; cos c = — • 

sen tp sen 9 

Cosi con uno stesso angolo ausiliario tp si otterranno comodamente A,c.~ 

3 
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Che se l’ ultima equazione divùlesi per sen c = seuas f n ^ . e j 

sen A 

dividasi poi per eoi A — coi C * C - ^ — , si otterrà comodi» si ma- 

scu tp 

mente c per l’ equazione caie — cos ^ cot (i — ip) . 

Ecco dunque le formule, clic si dovranno calcolare per trovare 
A , c iìi questo nostro caso 

(1) tang ip = cos Clanga 

, . cotCscn( 6 — <p) 

(a) cot A = — ; (a) cot c = cos A coi (b — <p) 

sen <p 

le quali sono più spedite di quelle di Ne pero , quando non si cerchi, 
che A, c. 

Caso IV. Dati A , B, c, trovare a, b , C. 

Soluz. i . I Lui a, b si calcoleranno colle formule (J5) di Nepero , 
come si è indicato al §. XII. Quanto all’angolo C, si otterrà o dal- 

„ . „ sene sen A , „ 

f equazione sen C — ; ovvero dalla seguente 

sena 

cos C = cos c sen A sen B — cos A cos B, la quale mediante un angolo 
ausiliario <p calcolato con 1’ equazione cot <p = cos c tang A si riduce a 

„ cos A sen (B — tp) 

cos C - — . 

sentp 

a. Si possono le quantità incognite ottenere eziandio per le se- 
guenti equazioni del §. X1IL 

,,, cot ^ sen . 6 -4- cos 2? cose , Q , . cot B sen A - 4 - cos A cos c 

(5) cot a= — ; ( 8 ) coti= dii; 

sene sene 

(t 3) cos C = cos c sen A sen B — co» A cos B 
Se non si voglia calcolare, che un solo lato a, per es., e l’angolo C 
allora non sarà necessario che un solo angolo ausiliario, e con una 
analisi simile a quella del caso precedente si otterranno le «pianti là cer- 
cate col mezzo delle seguenti formule 
(i ) cot <p = cos c tang A 

, cot c cos (B—<p) ... _ , _ 

( 2 ) cota = — ; (a) cot C= cos a tang ( B — <p). 

cos <p 

Caso V. Essendo dati due angoli A,B col lato a opposto ad A, 
si domandano b , c, C. 

Soluz. 1 . Si avrà b dall’ equazione sen b = sen a ^— 3 . 

sen A 
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a. Il lato c dipende dall’equazione ( 5 ) §. XIII, 'che sì può scri- 
vere coti cot a scn c — cos B cos c = cot A sen B , dalla quale si ot- 
tcnà c mediante uu angolo ausiliario determinato da ungip= cos Stanga, 

, i , ... , , tana B sen ^ 

col quale essa diviene sente — <p> — — 2 — ~ . 

1 tang^ 

5 . L’ angolo C si otterrà dall’ equazione 
cos a sen B sen C — cos B cos C — cos A , La quale ponendo 

J „ .. • ,/> » cos 4 sen <P 

col ® ass cos A tang B amene sen (C — <p) = — . 

cos B 

Questo quinto caso, come il secondo, è suscettibile di due soluzioni. 

Caso YL Dad i tre angoli A , B , C, trovare i tre lad a, b, c. 

Soluz. Servono a ciò le formule (it), (i a), (i 3 ) del §. XIII, 
in luogo delle quali è più comodo adoperare i valori di sen ♦ a , 
cos i a ec. dedotd al §- XI. Ponendo pertanto A-\-B-ì-C = oP, 
avremo : ‘ 

cos ( P — B) cos (P — C) 
sen B sen C 


(i) seni 


a ~V' 


• — cos 7*008 ( P — A) 
sen B sen C 


cosi 




, , , , » / cosPcofP — B) xl a /cos(/ > — A)cos(P — C ) 

(a) scuiò = |/ : - — < ; cosi6 = |/ 1 ' 

y seuA seaC r sen A sen C 


( 3 ) senio 




cos 7 * cos (T* 1 


— C) . | /cos (P — A)co»(P — B) 

— — t; cosi 0=1/ i ^ 

B y scn A sen B 


sen A sen j 

Servirà per il solito esercizio dei casi sovra esposd il seguente 
triangolo sferico. 

A = 6o* 6‘ 4 d”i 6 B — 66* to' 1 8", o C = 1 1 4 ° aa' 3 ", o 

a = 66 53 o , o b = i S 37 0,0 c=to 5 27 0,0 

Delle relazioni differenziali fra gli elementi del triangolo sferico, 
e risoluzione di alcuni casi particolari più comuni della Tri- 
gonometria . 


XVI Accade spesse volte, che siasi eseguila la soluzione esatta di 
un triangolo sferico, di cui erano dad tre clemcud, e che si desideri 
la soluzione di un altro triangolo sferico, i di cui elcmeud dad po- 
chissimo differiscano da quelli del precedente già risoluto . In allora 
egli è chiaro, che risolvendo il secondo triangolo, gli clemenri inco- 
gniti risulterebbero essi pure pochissimo differenti da quelli trovad nel 
primo triangolo, ed in conseguenza le differenze fra gli elementi cor- 
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rispondenti dei due triangoli resteranno sempre molto piccole. Quando 
pertanto esse siano talmente piccole, che le loro seconde dimensioni 
siano trascurabili, tali differente potranno essere sempre riguardate co- 
me differenziali, e quindi esprimendo i differenziali degli elementi in- 
cogniti per quelli degli elementi cogniti , avremo delle equazioni , col 
mezzo delle quali potremo facilmente calcolate questi incogniti differen- 
ziali , che aggiunti algebraicameute agli elementi calcolati del primo tri- 
angolo daranno senza altro calcolo gli elementi incogniti del secondo . 
Un tal modo di procedere serve non solo a valutare l’ influenza , (die 
aver può sopra alcuni elementi del triangolo la variazione picco- 
lissima di alcuni alni elementi, ma eziandio è quasi sempre preferibile 
alia soluzione diretta nell’ipotesi di due triangoli poco fra loro diversi, 
di cui siasi già il primo risoluto, perché laddove quella esige tavole 
estese, e molta diligenza di calcolo, questa per lo contrario richiede 
sempre minori tavole, e minor fatica. Si rende pertanto importante 
d’investigare le relazioni fra i differenziali degli elementi del triangolo, 
A tale oggetto pongbiamo le equazioni (i), (a), (5) del §. XIII sotto 
la forma 


(i) . . . cos a = cos b cos c -f- sen b sen c cos A 

(a) . . . cos b = cos a cos c -f- sen a sen c cos B 

(3) . . . cos c = cos a cos b -|- sen a sen b cos C 

Differenziando ora la prima equazione, si otterrà 

ri a seoa —db (cose sen b — cosò sene cos /Q-| -ri c (sen c cos b — cole sen b cos,/) 
-f- d A sen A seti b sen c 

Ai coefficienti di db e di de può darsi ancora un’altra forma 
molto comoda ; infatti si ha 

, , _ , cosa — cosccosi 

cos c = cos a coso -(-sen a sen o cos C, e sen c cos A — 

sen b 

e ponendo in quest’ ultima equazione in luogo di cos c il suo valore , 
troviamo sen c cos A = cos a scu b — sen a cos h cos C 

Sostituiti questi valori di cose, c di sen c cos A nel coefficiente 
di rii, esso si riduce a sen a cos C. 

Con analoghe riduzioni il coefficiente di ri c si riduce a sen a cos B ■ 
Dividendo pertanto l’ equazione differenziale per sena, otterreriio : 

j ,1 , , dj , seu A sen b sen c 

(a) . , . da — db cos C -f- ri c cos B -f- ri A » 

sena 


ove in virtù dell’ equazione (4) del §, XIII si avrà 

sen A sen b sen c _ , 

— — . = sen a sen c = sen b sen C . 


sena 
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I differenziali delle equazioni (a), ( 3 ) daranno del pari 

... . , . ~ , . sen a scn c sen B . _. 

(b) ... db =■ d a cos C -+- d c cos A d B 

seti b 


essendo 


sen a scn c sen B 


= sen c sen A = sen a sen C ; 


, . , „ . ... sen a sen b sen C 

(c) . . . d c = cos B d a cos A db dC . 

sene 

. sen a sen b sen C _ , . 

ove sai a ancora sen a sen B ~ sen b sen A . 

sene 

Dalla combinazione di fpieste tre equazioni potremo sempre de- 
durre le espressioni di tre qualunque delle sci variazioni da, db, de, 
dA, dB, dC, date che siano le altre tre, osservando, che se qual- 
che elemento del triangolo rimane costante , la sua variazione è zero , 
c le precedenti formide si riducono più semplici . 

Per dare un’ applicazione di queste formule , supponiamo che si 
domandino i valori di da e dB, essendo c costante, ed essendo dato 
dA, db. Avremo in tal caso de— o, e l’equazione (a) darà diret- 
tamente d a =a cos C db - 4 - sen b scn C d A . Sostituito questo valore 

. „ , , , . scn a sen B seti c „ 

in ( b ) , eri osservando , che = sen a sen C , avremo 

seni 

. . • i • • > n scn C , , cosCsenb 

uopo le opportune riduzioni aB= db — a A . 

sen a sen a 


XVII. Occorre frequentemente , cd in particolare nell’ alta Geodesia , 
di dover risolvere i triangoli sferici nei due seguenti casi: 

i . Dati i tre lati d’ un triangolo sferico , due dei (juali molto si 
avvicinino a 90°, domandasi l’angolo fra essi compreso. 

a. Dati tre qualunque elementi d’ un triangolo sferico , i di cui tre 
Lati siano piccolissimi in confronto dei raggio della sfera , si doman- 
dano gli altri tre elementi. 

Quantunque si possano sempre , anche iu questi casi , adoperare lo 
formule generali date di sopra , tuttavia si può pervenire nel piimo 
caso ad una formula approssimata più comoda al calcolo numerico, e 
nel secondo caso si può ridurre la soluzione del triangolo sfatico a 
quella di un triangolo rettilineo mediante un elegantissimo teorema do- 
vuto al Celebre geometra Lc-Gendre. 

Per risolvere ora il primo caso proposto , siano i lati a , b molto 
vicini a 90°, e si cerchi l’angolo C, quando inoltre sia dato c. Se 
fosse a = b «90", sarebbe C ~ e, e differendo a , b poco da 90", 
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aa 


C poco differirà da c. Pongasi pei tanto 

a = 90* — os b — 90* • — fi} 

-, cos c — cos a cos b 
e 1 equazione cos C = ■ 


C—c -+- x 

cos c — sen ot sen fi 


cos et cos /3 


sen a sen b 

trascurate le potenze di quarto ordine diverrà 

cos c — et fi , / 

et Q — f (ot’-f-/3*) cos c 




cos c - 


■ x sen c j 


■0- 


e quindi x — - 


donde apparisce, cLe 1 è di 


sen c 

secondo ordine relativamente ad tt , fi, c perciò nel valore di 
cos C = cos (c -f- x) legittimamente abbiamo potuto trascurare x‘ , x 5 , 
che sarebbero stati di 4 1 6 ordine . Ora al valore di x si può dare 
anche un’ altra forma piti comoda . In fatti se pongasi i (et -f- /3) =p , 
i (et ■ — /3) = <7 , cosicché sia a. — p q , fi = p — q, avremo 
tt (ì — p‘ — q‘, e $ -\-fi') = p‘-t-q’ . Quindi si otterrà 

I — cose t — cose , . , , 

a = p tana i c — q cot i c ■ 

sene v sene ■ ' 

Questo valore è espresso in pani del raggio ; ma siccome in pratica 
p , q sono espresse in minuti secondi , cosi se si vorrà pure x espresso 
in secondi , converrà dividere il secondo membro per il numero dei 
secondi contenuti nel raggio , che rappresenteremo per r 1 " . Così sarà 

in secondi x = ^tang 4 c — ^ cot i c , essendo log r" = 5,3 i44 2 ^ 1 * 
r r • • 

Per calcolare il valore di x da questa formula , basterà adoperare quat- 
tro o cinque cifre decimali, ed aggiungendo secondo il suo segno il 
trovato x al lato c si avrà con precisione il valore di C, purché tt, fi 
non superino due o tre gradi ; che se eccedessero questi limiti , sarebbe 
piò sicuro il trovarlo colle formule generali del primo caso. 

Dei triangoli sferici, i cui lati son piccolissimi in confronto 

del raggio. * 


XV IO. Siano ora a, b, c tre lati d’ un triangolo - sferico disegnato 
in una sfera di raggio r, ed i suoi angoli siano al solito A, B, C. 
Allorché i iati son piccolissimi in confronto di r, il triangolo molto si 
avvicina ad esser rettilineo, e come tale si può il piti delle volte trat- 
tare . In questa maniera però si viene a trascurare l’ eccesso dei suoi 
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tre angoli A , B , C sopra due retò , e per avere una soluzione piò 
esatta convien tener conto di un tale eccesso , lo che si può facilmente 
fare col mezzo del teorema del signor Le-Gcndrc, che andiamo ad 
esporre . 

Immaginiamoci che nella sfera di raggio = i sia disegnato un tri- 
angolo simile al dato , di cui sono a, b , c i lati , ed a tale oggetto 
se concentrica alla sfera di raggio r descriviamo col raggio = i una 
seconda sfera, ed in seguito dal centro conduciamo tre raggi agli an- 
goli A, B, C taglieranno questi la seconda in tre punti, i quali uniti 
con tre archi di circolo massimo daranno il secondo triangolo simile 

al primo, i di cui lati saranno evideutemente —, — , —, c gli angoli 

A , B , C . Ora in questo secondo triangolo avremo 

.fa b c \ . b c 

cos A = I cos cos — cos — ) seti — sen — 

' r r ri' r r 

Se in luogo dei coseni e seni degli ardii molto piccoli —, — , — 

r r r 

sostituiamo i loro sviluppi iu serie , e trascuriamo le potenze superiori 
alle quarte, otterremo 


l ^ = (' 


fb‘-^-c' — a ' a 4 — b'-— c v 

b’c’\ 

0 ; 

", *1 il"; 

V 3 r’ ^ a 4 

4r 4 1 

'• r* ' 

t .tir* 6 r' ' 


Moltiplicando ora i due termini di questa frazione per i -) •— , 

trascurando sempre le potenze superiori alla (piatta , e riduccudo ot- 
te tremo 

b'-{-c‘ — a' b'' -f- c* — ia'b‘ — aa’c’ — a b‘c‘ 

COS A ; 1 — 7 ; 

a bc 34 ber' 

Sia ora A' l’ angolo opposto a) lato a nel triangolo rettilineo , di 

cui i lati sieno a,b,c. Egli è evidente essere cos A ' = — — , 

a bc 

. a ,, -\-b i -\-c^ — ia‘b ' — a a'c' — aè'c' , 

e quindi sen* A — ? — ■ ■ — - tn- 

1 4 b' c’ 

tradotti questi valori nell’equazione precedente, si avrà 
bc 

cos A — cos A‘ . — 1 — sen* A’ . Si vede pertanto, che cos A differisce 
b r‘ 

da cos A‘ di una quantità di secondo ordine , e perciò ponendo 
A e= A' -4- x potremo trascurare le potenze di x superiori alla prima . 
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Avremo cosi cos ^ = cos — x sen A ' , che confrontato colla pre- 
cederne equazione daià x = -t— sen A ', c quindi A = A ' -|- — scn A'. 

or’ or’ 

Frattanto è facile vedere, che I (b c) scn A' è l’arca del triangolo 
rettilineo , la «piale senza eiTore sensibile si confonde con «piclla del 
triangolo sferico. Ponendo dunque o questa, o quella = rt , avremo 

AA=.A — — — ; . Con un ragiouameuto analogo si ouerrà B‘ — li — — — , 

C — C — , cosicché +-C-= i8o° = A fì -\-C — — . 

or’ r‘ 

Si potrà dunque considerare — come l’eccesso dei tre angoli del tri- 

r’ 

angolo sferico sopra due retti. Ciò posto verrà a conseguirsi il se- 
guente teorema notabile , che riduce la risoluzione dei triangoli sferici 
piccolissimi a «piella dei triangoli rettilinei. 

» Essendo proposto un triaugulo sferico , i di cui lati sono picco- 
» lissimi rapporto al raggio della sfera , se da ciascuno dei suoi tre an- 
» goli si toglie il terzo dell’ eccesso sopra i due retti , gli angoli cosi 
» diminuiti potranno esser presi per gli angoli di un triangolo rettilineo , 
» i cui lad sono eguali iu lunghezza a «quelli del proposto triangolo 
» sferico » ; .o in altri termini : 

» 11 triangolo sferico pochissimo curvo , i cui angoli sono A, B , C, 
» ed i lati a, b , c corrisponde sempre ad un triangolo rettilineo , che 
» ha i lati della medesima lunghezza <i , b , c , ed i cui augoli sono 
» A — jt, B — j t, C — y t , essendo t 1’ eccesso de’ tre angoli 
» A , B , C sopra due retti » . 

Scolio . L’ eccesso » = — , si può sempre calcolare a priori coi 

dari del triangolo sferico considerato come rettilineo . Così , per esem- 
pio, se i due lati b , c c 1’ angolo A sono dad , sarà 1’ arca 
et ~ i b c seu A . Se poi sono dad un lato a, e gli angoli B , C ad- 

. scn B sen C _ 

lacenu , troverassi 1 espressione dell arca a—ì a — . Tio- 

sen (B-\-C) 

vato poi et , sarà « = , ove converrà osservare , che i lad del tri- 

angolo ed il raggio r della sfera devono essere espressi nella stessa 

unità di misura lineare, nel qual caso la «piandtà — sarà uu numero 

r‘ 
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astratto, clic dovrà ridursi in minuti secondi, quando gli angoli A, fi, C 
sono dati in gradi, minuti c secondi. Chiamando pertanto r" il nu- 

tt 

• • • • • t* 

mero dei secondi contenuti nel raggio , sarà ( espresso in sccondi= « . 

/' ...... . r ' 

Il numero — per i uiangoli disegnati iu una medesima sfera è co- 
stante. Così per i triangoli disegnati nella superficie terrestre, se i loro 

lati siano espressi in metri avremo log r= 6 , 8 o 588 , e (piindi 

/* 

p 

log — = 1,70666— io. E se i lati siano espressi in tese francesi, 

r ‘ r" 

avremo log r = 6, 5 14.06; log — «= 2 ,a 863 o — io. 

r‘ 

Le cose dette fin qui sono bastanti per i frequenti usi della Tri- 
gonometria nell’ Astronomia . Chi desiderasse per altro una maggior 
estensione , dovrà ricorrere ai Trattati di Trigonometria , e special- 
mente a quelli del signor cav. Cagnoli c del signor Le-Gendrc. 

Osservazione. Noi abbiamo supposto i triangoli sferici formati sem- 
pre dall’ incontro di archi di circolo massimo sulla superficie della sfera , 
ed in questa sola condizione si avverano i precetti dati nei §§. pre- 
cedenti. Ilavvi un caso in Astronomia comunissimo, quello cioè di do- 
ver risolvere un triangolo sferico di lati piccolissimi , e tali che con- 
siderare si possano come linee rette . Siccome il più delle volle uno 
dei lati è mi piccolo arco di circolo minore , simile ad un arco dato 
di circolo massimo , così prima di accingersi alla risoluzione del mede- 
simo è necessario ridurre il dato arco di circolo massimo a quello di 
un circolo minore ad esso paralello , c di un medesimo numero di gradi . 
Siano perciò i due archi simili fib, EF ( Fig . 3) compresi fra i cir- 
coli A B D , Ab D , e descritti cogli stessi poli A , D . Condotte le 
perpendicolari fi C , Ec sull’asse AD, saranno C, c i cenni dei due 
ardii fib ed EF, dei (piali il piimo lo supporremo appartenere al 
circolo massimo descritto col polo A ■ Essendo essi simili avremo dalla 
Geometria la proporzione fi b : E F : : fi C : Ec . Ponendo ora Bb = G; 
EF—g, BC raggio della sfera = 1 ; fi E =Ì, sarà 2?c=sen A E— cosi), 
e però dalla proporzione precedente dedurremo la seguente equazione 
g=C cosà, la quale ci annunzia, che un arco di circolo minore è 
uguale all’arco simile del circolo massimo ad esso paralello mol- 
tiplicato per il coseno dell' arco di circolo massimo intercetto fra 
essi, ad ambedue perpendicolare. Viceversa, se sia dato l’ arco g di 
un circolo minore paralello ad un massimo , c da esso distante di tì , 

sarà l’arco corrispondente G del circolo massimo dato dall’eq. G — 

vol. r. 4 
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CAPITOLO I. 


Della sfera celeste e dei suoi circoli; loro uso nel determinare 
la posizione degli astri. 


1. XXiiuirandi) il cielo in una bella none si vede un infinito nu- 
mero di corpi luminosi, come attaccati ad una superfìcie sferica. Clii 
ben li osserva , facilmente si accorge, eh’ essi sono dolati di un movi- 
mento , poiché sempre ne vede comparire dei npovi all’ oliente , alzarsi , 
quindi discendere , finché spariscono all’ occidente . Osservando attenta- 
mente questi movimenti non si tarda a ìiconoscerc, che sono essi co- 
muni a Uitli i corpi celesti, che si fanno sempre nella stessa direzione 
d’oriente in occidente, con la stessa celerità. Questa uniformità di di- 
rezione fa tosto sospettare tali movimenti non essere prodotti da una 
forza parzialmente impressa a ciascheduno , ma bensì dovere dipendere 
da una causa semplice , la rpiale agisca su tutti egualmente. L’indagine 
del principio , da cui questi moli dipendono , sarà tiscrvata pel seguito , 
mentre ora colla guida della semplice osservazione procureremo di or- 
dinare, c disporre in classi questa immensa moltitudine di colpi, che 
ci girano intorno. 

2. Tutti i corpi celesti indistintamente, che principiano a vedersi 
allo spaiire del Sole descrivono dei circoli fia loro paralellì in questa 
volta celeste che ci circonda, continuando a vedersi finche ritorna il 
Sole sopra l’ orizzonto . Essi principiano a comparire ad oriente , s’ in- 
alzano a mano a mano, e giunti alla massima loro elevazione prin- 
cipiano a discendere inversamente per gli stessi gradi, per cui saliro- 
no, finché poi spariscono all’ occidente. Se avanti il loro tramonto la 
chiara luce del Sole ce ne toglie la vista, non è già da credersi che 
vengano essi estinti; ma cessiamo di vederli solo perchè la luce del 
Sole più forte non lascia percepire il loro delude splendore, del che 
restiamo solidamente convinti seguendoli , dopo l’apparire del Stile, con 
un forte canocchiale. Tutti gli astri descrivono regolarmente i loro cir- 
coli nello stesso tempo, poiché si è osservato , che se due stelle per- 
vengono in una data sera alla loro massima elevazione contemporanea- 
mente , se appariscono o spariscono insieme, giungono alle stesse ri- 
spettive posizioni contemporaneamente nelle sere successive . Questa 
osservazione generale soffre per alcuni un' eccezione , ma siccome il 
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numero degli astri, che a questa contraddicono, ò assai piccolo, così po- 
tremo da piincipio farne astrazione. 

Descrivendo pertanto le stelle dei circoli fra loro paralelli è evi- 
dente dalla Geometrìa , che quanto più i loro piani si discosteranso 
dal centro della sfera, tanto piti andranno diminuendo, finché si ridu- 
cano ad essere uguali a zero. Quelle stelle, che sono collocate in re- 
gioni tali della sfera celeste da descrivere circoli di più in più piccoli, 
dovendo percorrerli nello stesso tempo di quelle, che percorrono cir- 
coli maggiori , hanno tuia minore velocità. In tal guisa quelle clic esi- 
stono nell’ ultimo punto della sfera celeste descrivendo un circolo di 
raggio zero, dovranno eternamente restare in quiete. 

5. Per rappresentarsi in qualche modo piu chiaramente questi mo- 
vimenti immaginiamo , che per il centro della sfera celeste nella dire- 
zione del moto degli astri sia condotto un piano, e pel centro stesso 
della sfera sia coudotta ad esso piano una peipcndieolare . Egli è evi- 
dente , i .* che le stelle descriventi il circolo formalo nella sfera celeste 
dall’ intersezione dell’ anzidetto piano facendo il piti lungo cammino, 
hanno la massima celerità ; 2 .* che i centri dei circoli descritti dalie 
altre stelle sono tutti situati in questa linea; 5." che le stelle situale 
negli estremi della medesima sono immobili. 

4. Ciò premesso , chiamasi copiatore quel circolo , che supponesi 
nella volta celeste tracciato dall’ intersezione del piano condotto pel cen- 
tro della sfera nella direzione del moto degli astri . La peqiendicolare 
condotta pel centro dell’ equatore chiamasi asse ilei mondo , le sue 
due ultime estremità chiamansi poli del mondo , o poli dell' equatore . 
Quello che è posto dalla nostra parte chiamasi polo boreale, o set- 
tentrionale , od anche polo noni . L’ altro a lui diametralmente op- 
posto cliiamasi polo australe, o meridionale, o anche polo sud. 
Oltre le riferite denominazioni ottengono eziandio quelle di polo ar- 
tico , c polo antartico , corrispondendo il pi-imo al polo boreale , il 
secondo al polo australe. Un circolo massimo della sfera celeste, che 
passa per i due poh dell’equatore, chiamasi circolo di declinatone- 
Dei circoli di delinazioue ve ne sono pertanto infiniti , ed essi sono 
tutti perpendicolari all’ equatore . 

5. La iena che noi abitiamo è auch’essa all’ incirca di figura sfè- 
rica . Ciò si prova con molte ossci-vazioni ; la più semplice , e che ca- 
de a tutti sott’ occhio , è la seguente. Si è osservalo, che andando 
dal nord al sud si scuoprono sempre delle nuove stelle dalla parte del 
sud, c se ne nascondono dalla pane del nord. Questa osservazione 
semplicissima ci prova, che la terra non può esser piana, giacché se 
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tal fosse , non si dovrebbero nasconder delle stelle , e scuoprimc delle 
nuove comunque si andasse sopra di essa. La figura più semplice, c 
che soddisfa all’ incirca alle ulteriori osservazioni , che qui fra poco 
esporremo è la sferica, il centro della terra essendo lo stesso di quello 
della volta celeste. • 

Ciò ben inteso , immaginiamoci per il centro della lena , c dell’ os- 
servatore condotta una linea indefinitamente prolungata lino al cielo 
stellato ; e che pel centro medesimo sia condotto un piano perpen- 
dicolare a questa stessa linea, e sia prolungato liuo ad incontrare la 
sfera celeste. Il circolo, che tal piano traccia nella volta celeste, chia- 
masi orizzonte , cd è quello , che un osservatore in luogo libero ed 
aperto girando intorno a se stesso descrive col suo raggio visuale ra- 
dendo il limite visibile della sfera celeste . La peipendicolare all’ oriz- 
zonte, poco fa nominata, chiamasi asse dell’ orizzonte, i suoi estremi 
sotto _ i suoi poh, dei quali il supcriore è appellato zenit, l’ inferiore 
a questo diametralmente opposto cltiamasi nadir. Siccome 1’ orizzonte 
e l’equatore sono due circoli massimi della sfera celeste , essi si taglia- 
no in un diametro della medesima . I punti , che nella sfera celeste cor- 
rispondono a questa intersezione, chiamami punti di vero oriente, e 
di vero occidente . U primo trovasi dalla parte ove sorgono le stelle, 
ed il secondo ove tramontano. 

Finalmente se pei poli dell’ equatore , e per lo zenit si conduco 
un circolo massimo della sfera celeste , sarà esso peipendicolare all’ e- 
quatore ed all’ orizzonte , dividerà per metà gli archi diurni descritti 
dalle stelle in virtù del loro moto diurno. Così quando gli asui sa- 
ranno giunti a questo circolo massimo , saranno alla metà del loro giro 
diurno , e per questa ragione chiamasi meridiano . 

6. Apparisce dal fin qui dello, che l’equatore è un circolo, la di 
cui posizione è iudipeudente dalla posizione dell’ osservatole nella su- 
perficie della terra. L’orizzonte poi cd il meridiano variano col variare 
di questa posizione . Immaginiamoci un osservatore che viaggi dal nord 
al sud sempre sotto il medesimo meridiano . 11 suo orizzonte si va al- 
zando dalla parte del nord, ed abbassando continuamente dalla parte 
di mezzogiorno, perde continuamente delle stelle al nord, ne vede di. 
nuove al sud. Supponiamo, che egli abbia percorsa tanta superficie 
terreste, quanta ne abbisogna per far alzar l’orizzonte di un grado.. 
Continuando a camminare nella stessa direzione si è osservato che per 
farlo alzare di un altro grado convien correre uno spazio uguale ni 
primo, e cosi di seguito. Da questa osservazione semplicissima segue, 
che la tetra è di figura presso che sferica . La grandezza dei suoi cir- 
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culi massimi è = 56 o volte la lunghezza del grado misurato. Si è 
trovalo cosi , che la periferia della terra è all’ incirca 9000 leghe di 
Francia. 

7. Chiamasi altezza di polo l’arco di meridiano compreso fra il 
polo e l’orizzonte. Quest’arco è uguale all’arco dello stesso meridiano 
compreso fra il zenit c l’equatore, poiché tutù due sono complementi 
della distanza del zenit al polo . La distanza del zenit all’ equatore si 
chiama eziandio latitudine geografica dell’ osseivatore , ed essa è au- 
strale, se l’osservatore è situalo fra l’eiptatore ed il polo sud ; è bo- 
reale se è situato fra l’equatore ed il polo nord. 

È evidente da ciò che precede, che il polo tanto più si abbassa 
verso l’ orizzonte quanto più ci avviciniamo all’ equatore , finché sotto 
l’equatore il polo trovasi nell’orizzonte stesso, ed allora l’orizzonte di- 
venta un circolo massimo che passa per i due poli, ed in conseguenza 
egli è perpendicolare all’ equatore . Allontanandosi poi dall’ equatore 
verso il polo boreale, l’orizzonte s’ inclina di più in più all’equatore, 
il polo bore.'ile si eleva sopra il medesimo, e di altrettanto si deprime 
il polo australe , liuchè arrivali sotto il polo stesso l’ orizzonte si con- 
fonde con l’equatore. Simili fenomeni hanno luogo andando verso il 
polo australe. 

8. Abbiamo detto, che (piasi tutti gli usui nascono e tramontano ad 
uno stesso luogo dell’ oiizzontc in ogni tempo ; si è di più osservato , 
che quegli astri, i (piali nascono allo stesso luogo, conservano sempre 
fra loro le medesime distanze angolari , c le stesse relative posizioni . 
Ciò non può essere , se non supponendoli privi di ogni moto particolare , 
c quindi non avranno essi altro moto che il diurno , o un duo a tutti 
comune , che con (piello si componga . Il non aver idi asui dei mo- 
vimenti particolari ha fatto si , clic ad essi siasi dato il nome di stelle 
fisse. Vi sono per diro alcuni astri iu ciclo, i quali non sempre na- 
scono dio stesso luogo , uè tampoco conservano fra loro , e con gli 
diri la stessa posizione . I punti del loro nascere e tramontare , come 
anche le loro posizioni ora sono sopra l’ equatore verso il polo borede , 
ora d disotto verso il polo australe. Questi asui hanno adunque oltre 
il moto diurno un duo movimento loro particolare , che li distingue .. 
Il non trovarsi essi costantemente alla stessa posizione Ita fatto dar loro 
il nome di pianeti, che vuol dire erranti. 1 più grandi (d nostri oc- 
chi ) sono il Sole e la Luna . Vengono poi Mercurio, V enere, Marte , 
Giove, Saturno, Urano . Un’ esatta osservazione del cielo ne ha latto, 
scoprire in questi ultimi tempi degli diri mollo più piccoli ed invisi- 
bili ad occhio nudo. Sono essi Festa, Cerere , Giunone e_ Pallade. 



Co 

9. Il Sole, in faccia al cui splendore tulli gli astri spariscono, ol- 
ire il moto diurno ha un altro movimento suo proprio. Vedremo iu 
appresso il modo di osservare e determinare questo movimento. Frat- 
tanto supponiamo quello , che sarà in seguito dimostrato : 1 .* che il 
moto del Sole si faccia in un circolo ; 1“ che il piano di questo cir- 
colo sia inclinato all’equatore di a 5 ° 28' circa; 3 .* che egli passi per 
il centro della sfera celeste come il piano dell’ equatore . 

Ciò presupposto è facile il vedere , che la sezione del piano , in 
cui il Sole si muove, con la sfera celeste saia un circolo massimo 
della sfera iuclinato all’ equa loie di a 5 " 38', meli del quale giacerà 
nell’ emisfero boreale, c metà nell’emisfero australe. 

Questo circolo si chiama ecc littica ; una perpendicolare condotta 
pel centro deU’ecelittica al piano della stessa chiamasi asse dell’ ecclit- 
tica , ed i suoi estremi si chiamano poli dell’ ecclittica . La sua incli- 
nazione all’equatore (che è ugnale all’angolo che gli assi dell’ equa- 
tore e dell’ ecclittica fanno fra loro ) chiamasi obbliquità dell’ ecclittica . 
L’intersezione del piano dell’ ecclittica coll’ equatore dicesi linea degli 
equinozi. Quel punto di «spiatore, in cui trovasi il Sole verso il 31 
di Marzo passando dall’ emisfero australe nel boreale, chiamasi equino- 
zio di primavera ; equinozio d'autunno clùamasi quel punto comune 
all’equatore ed all’ ecclittica , ove trovasi il Sole passando dall’ emisfero 
boreale nell’australe, lo che accade verso il 31 di Settembre. 

1 o. 1 piani finora da noi menzionati sono i principali clic gli astro- 
nomi considerano nella sfera celeste , e ad essi riferiscono la posizione 
«li tutti gli astri , affine di poterli riconoscere in ogni occasione . Essi 
si riferiscono ora all’ equatore, ora all’ ecclittica , ed anche talvolta al- 
l’orizzonte. Prendiamo di mira un astro qualunque , e riferiamolo a 
ciascuno di questi tre piani. 

1.’ Per i poli dell’equatore, e per l’astro dato si faccia passare un 
circolo massimo . Questo circolo taglierà ad augulo retto 1 ’ «spiatore in 
un punto determinato e dipendente dalla posizione dell’astro. Ciò po- 
sto, chiamasi ascensione retta di quell'astro l’arco di equatore com- 
preso fra l’equinozio di primavera e l’intersezione del medesimo equa- 
tore col circolo condotto per 1 ’ astro e pei poli . Chiamasi declina- 
zione dell'astro l’arco «li circolo massimo che passa per l’astro, in- 
tercetto fra esso e l’e<piatore. Se la stella è nell’emisfero boreale, la 
declinazione «licesi boreale o positiva ; se nell’ emisfero australe, di- 
cesi australe o negativa, perchè relativamente all’ equatore cade iu 
senso contrario. 

a.* Se pel polo dell’ ecclittica , e pel medesimo astro si con- 
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duce un circolo massimo della sfera, esso dilaniasi circolo di latitu- 
dine, e riesce perpendicolare all’ eccKtlica . L’arco dell’ eecliuica com- 
preso fra l’ equinozio di primavera cd il circolo di latitudine , chiamasi 
longitudine dell'astro. Chiamasi poi latitudine la distanza dell’ astro 
all’ ecclittica valutata nel poco fi menzionato circolo di latitudine, e 
questa dicesi boreale o positiva se l' astro è nell emisfero boreale ; au- 
strale o negativa se trovasi nell’ emisfero australe. 

5." Finalmente immaginiamo die per lo zenit e l’astro sia condotto 
un circolo massimo , il quale riuscendo perpendicolare di’ orizzonte 
vien detto verticale. L’arco di circolo massimo compreso in questo 
verticillo fra l’astro c l’orizzonte dilaniasi altezza dell'astro. L’arco 
d’ orizzonte compreso fra il piede tlel verticale cd il meridiano partendo 
dal sud viene dagli astronomi dello azimut. 

i t . Per illustrare quanto abbiamo detto con una figura , rappresenti 
primieramente C il luogo dell’ osservatore , il quale si crede sempre si- 
tuato al centro della apparente volta celeste . ( Fig. 6 ) Rappresenti 
O A lì l’ orizzonte , cosichc per 1' osservatore posto in C è soltanto vi- 
sibile lutto ciò che è al di sopra Olì , ed invisibile quello che è al 
di sotto . Di questo circolo la figura ne presenta soltanto la metà , l' al- 
tra metà essendo supposta di dietro. Sia Z il zeuit o polo dell’ oriz- 
zonte . Rappresenti E Q l’ spiatore , vale a dire quel circolo massimo 
della sfera celeste , paraldlamentc a cui essa sembra ravvolgersi- da 
oriente in occidente entro lo spazio di a4 ore- P sia il polo dell’ c- 
quatore elevato sopra il nostro orizzonte , che per noi è il polo bo- 
reale . Se per P e per Z noi c’ immaginiamo condotto un circolo 
massimo della sfera, sarà questo al tempo stesso perpendicolare nll'c- 
qua'.ore ed all’orizzonte, e rappresenterà il meridiano. Se e q, c q‘ 
rappresculauo due circoli minori della sfera celeste , i piani de’ quali 
siano paralclli all’equatore celeste, saranno essi tagliati dal meridiano 
ad angolo retto. Supponiamo che l’ orizzonte tagli l’ equatore , cd i pa- 
ralelli in A, a, a'. Saranno evidentemente gli archi AQ, a q , a q' 
precisamente uguali alle distanze dei punti (J , q , q all’ oiizzoute ,dal- 
l’ altra parte , cd in conseguenza se c’ immaginiamo tre stelle clic per- 
corrano i tic circoli EAQ , eaq, eaq’, queste arrivate ai punti 
Q , q.q saranno alla metà della durata della loro apparizione visibile 
sopra l’orizzonte, e quindi lauto tempo impiegherà un astro qualunque 
a pervenire dall’ orizzonte al meridiano, quanto ne impiega dal meri- 
diano a tornare all’ orizzonte, l’er questa ragione 1 arco di un paralello 
intercetto fra l’ orizzonte ed il meridiano dilaniasi 'arco semidiumo. 

Essendo Z il zenit dell' orizzonte OR, ed EQ l’ equatore , sarà 
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ZQ la latitudine di quell'osservatore, die è posto in C, ed apparisce 
essere Z Q = P R per essere tanto P Q quanto Z R uguali a 90. 
Quindi la latitudine è sempre uguale all' altezza del polo. 

1 a. Supponiamo ora , che un astro in vini» del suo moto diurno 
percorra il suo paralello aq uniformemente, in modo che iu 34 ore egli 
partito da q siavi pur ritornato . Per il polo P si couduca uu arco 
Pa, il quale passi per 1 ’ astro, c 1 ' accompagni in tutto il suo moto 
diurno. Essendo lutti i punti del paralello ugualmente distanti dal polo 
P, gli archi tutti P a , Pb , P c , Pq saranno fra loro uguali. Quindi 
se l’astro percorre in tempi uguali gli archi uguali ab , bc, cq saran- 
no gli angoli aPb, bPc, cPq fra loro uguali. Posto ciò, suppo- 
niamo l’astro nascente in a. Siccome, per ipotesi, in 34 ore percorre 
uniformemente i 36 o’ del suo paralello , cosi in uu’ ora ne percorrerà 
i 5 *. Se pertanto in un’ora da a si sarà trasportato in b, sarà l’angolo 
aPb di 1 5 ‘, e l'angolo aPq diminuirà in un’ora di i 5 *,indue ore 
del pari diminuirà di 5 o° , e cosi di seguito . Risulta di qui , che gli 
angoli compresi al polo dell’ equatore fra il meridiano ed un circolo 
che accompagna l’astro nel suo moto diurno variano proporzionalmente 
al tempo in ragione di 1 5 gradi per ora , e per questa ragione sono 

detti angoli orarii. Risulta ancora di qui, che se è dato l’angolo 

a P q al polo compreso fra il meridiano e l’ astro nascente , si avrà il 
tempo che l’astro impiega a giungere dall’orizzonte al meridiano, con- 
vertendo questo angolo in tempo a ragione di 1 5 " per ora , ossia di 
quattro minuti di tempo per ogni grado. Viceversa, se rapporto ad un 
determinato astro sarà dato il tempo della sua mezza apparizione diur- 
na, si avrà l’angolo aPq nducendo il dato tempo in gradi a ragione 
di 1 5 * per ogni ora . 

1 5 . Sia di nuovo OR l’ orizzonte , Z lo zenit , EQ l’ equatore , P 

il suo polo , sarà PZO il meridiano . ( Fig. 7 ) y K rappresenti l’ ec- 

clittica inclinata all’equatore di 3 3 * 38', E sia il suo polo, ed Y l’e- 
quinozio di primavera. Finalmente sia S un astro qualunque nel ciclo 
stellato . 

1 . Per P e per S condotto un arco di circolo massimo fino al- 
l’ equatore, riuscirà a questo perpendicolare, e sarà PA?= 90“. L’arco 
SA si chiama declinazione deli astro , ed è questa boreale se l’astro 
cade fra l’equatore ed il polo P , australe se cade dall’altra parte del- 
l’equatore; il circolo PS A chiamasi circolo di declinazione. La di- 
sianza A Y del punto A dall’equinozio chiamasi ascensione retta del- 
l’astro S, e questa si conta da zero fino a 56 o”. 1 due archi A Y, A S 
determinano completamente la posizione dell’ astro S . Figli è ora cvi- 
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dente, che X AR (si segna cosi 1’ ascensione retta di un astro) e la 
declinazione restano inalterate in virtù del moto diurno, poiché se l’a- 
stro S si avvicina al meridiano, anche l’ equinozio V d’altrettanto vi si 
avvicina nello stesso tempo in virtù del moto diurno. 

a." Se per E e per .V si conduce un circolo massimo, sarà que- 
sto perpendicolare all' ecclittica , e si chiama circolo di latitudine. 
L’arco S L denotante la distanza dell’astro all’ ecclittica si chiama la- 
titudine dell’ astro , che è boreale o australe, secondo che l’astro tro- 
vasi neU’einufear boreale o australe dell’ ecclittica. L’arco di ecclittica 
L Y denotante *,a distanza di L all'equinozio si chiama longitudine 
dell'astro. Anche qui è evidente essere la longitudine e latitudine di 
un astro indipendente dal molo diurno, e restar la stessa a tutte le ore 
del giorno. 

5.° Finalmente se per lo zenit Z , e per l’astro S si conduce un 
arco ZSH sarà questo U verticale dell’astro; SII sarà la sua altezza 
sopra l’ orizzonte, cd Off distanza di // dal meridiano valutala nel- 
l’orizzonte si chiama azimut dell'astro. Egli è evidente, che l’altezza 
e l’ azimut variano ad ogui istante per l’ effetto del moto diurno. L’a- 
zimut O II è eziandio uguale all’ angolo OZH formato al zenit fra il 
verticale ed il meridiano. L’angolo Z PS compreso fra il meridiano 
ed il circolo di declinazione chiamasi angolo orario. 


CAPITOLO ir. 


Dei mezzi, de’ quali si deve far uso per determinare 
A R , e la declinazione degli astri. 


1 4 - JLa prima cosa che far deve un osservatore è di ben deter- 
minare la direzione del meridiano del luogo , ove si propone di stabi- 
lire le sue osservazioni . 11 meridiano è un piano pei-peudicolarc all’ o- 
rizzonte, che passa per lo zenit, e per il polo dell’ equatore . Quando 
adunque siasi riconosciuto il polo dell’equatore, basterà far passare per 
il centro del nostro occhio , C per il polo stesso un piano verticale , 
c questo sarà evidentemente il meridiano. Si riconosce la posizione 
del polo dall’ osservare quelle stelle , che in virtù del moto diurno 
non cambiano di sito dentro lo spazio di 24 ore . Tutti conoscono la 
stella polare, la quale, quantunque non sia esattamente situata nel polo, 
vol. 1 . . 5 
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può tuttavia servire a dare una direzione molto prossima al vero per 
mia prima indagine della posizione del meridiano. 

U moto diurno del Sole ci sommuiistra un altro mezzo piò sicuro 
ed esatto per determinare la posizione del meridiano. In virtù del 
qioto diurno , il Sole descrive tutti i giorni un circolo pnralcllu all’ c- 
quatore, ed c a tutti noto, clic la sua viva luce intercetta da un corpo 
opaco, lascia dietro di esso un omlira, che è d’ ugual lunghezza quando 
la sua altezza sopra l' orizzonte è la stessa . Di piò , siccome il Sole si 
eleva sopra l’ orizzonte fino ad acquistare la sua massima altezza sul 
meridiano , e dopo il suo passaggio per il meridiano , discende inver- 
samente per gli stessi gladi, pei quali si era inalzato , egK avrà eviden- 
temente fa stessa distanza al meridiano , quando in uno stesso giorno 
avrà la stessa altezza sopra l’ orizzonte , ossia quando le ombre di uno 
stesso oggcUo di qua c di là dal meridiano hanno la stessa lunghezza . 
Ciò posto , facilmente ognuno comprcudeià la ragione del seguente 
metodo per descrivere la meridiana di un dato luogo . 

( Fig. 8) In un piano oiizzontale descrivasi un circolo, e nel suo , 
centro s’ innalzi imo stilo verticale , e tale che la sua omlira possa en- 
trare dentro del circolo . 

Si osservi alla mattina avanti mezzogiorno il punto B verso l’oc- 
cidente, in cui l’ ombra dello stilo entra dentro del circolo, e si noli 
questo punto con diligenza. Dopo mezzogiorno l’omhia dello stilo ri- 
volgendosi verso levante si allunga a proporzione, che il Sole discen- 
de . Si noti il punto A , in cui toma a tagliare il circolo . Si divida 
l’ arco B A per metà in P , c la linea M C P N rappresenterà esatta- 
mente la direzione della meridiana. 11 piano verticale cretto sopra que- 
sta linea sarà il meridiano stesso. 

1 5. Noi supporremo in seguilo il nostro osservatore provveduto di 
un esattissimo orologio a minuti secondi, di un quadrante diviso in 
gradi, minuti e secondi, e di uno stromcnto elei passaggi. 

L’ orologio , come tutti sanno , è una macclùna composta di un 
roteggio, il quale Ci muovere tre indici, uno dei quali segna le ore, 
l’ altro i miniai , il terzo i secondi di tempo . 11 moto del roteggio è 
moderato da un pendolo , dalla lunghezza del quale dipende la durala 
di ciascheduna oscillazione. Scorciando il pendolo, ogni oscillazione si 
compie in un tempo piò breve; allungandolo, si allunga eziandio la 
durata dell’oscillazione. Noi supporremo il peudolo ridotto ad mia tale 
lunghezza , che una stella fissa impieghi csatiissimametile a4 h o’ o" a 
partire dal meridiano , e ritornarci ; ossia noi suppoiremo , che nel 
tempo , in cui si compie la rivoluzioue diurna delle sicDe fisse , il 
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nostro pendolo faccia precisamente 5(ijoo oscillazioni, t;uiti appunto 
essendo i minuti secondi contenuti in ore. Un tal orologio saia da 
noi detto orologio astronomico. 

11 «piadrante è un qua ilo di circolo , la cui circonferenza è divisa 
esattamente in gradi , minuti e secondi . li munito di un canocchiale 
girevole intorno al suo centro ad oggetto di poter vedere anche i più 
piccoli astia , e serve a determinare la loro elevazione sopra l’ orizzon- 
te, o la loro distanza al zenit. Per ordinario si applica ad un solidis- 
simo muro eretto sulla direzione del meridiano , serv o a misurare la 
distanza al zenit degli astri , mentre passano pel meridiano stesso , ed 
allora prende il nome di quadrante murale. Se poi si può dirigere 
a «pialunrpie parte del cielo , prende il nome di quadrante mobile . 

( Fig . 9 ) Per ben concepire l’uso del quadrante murale, sia ZONR 
la circonferenza del meridiano celeste situala ad uua distanza infinita- 
mente grande da noi . Concentrico a questo s’ immagini mi circolo di 
dimeusioui finite, come di 6 o 8 piedi di raggio, e sia esso rappre- 
sentato in zonr. Rappresenti OR Li sezione dell’orizzonte col meri- 
diano , e sia Z A N la linea , che dal zenit va al nadir . Posto ciò , 
airi vi un astro al meridiano in S , e mandi un raggio ili luce al ccu- 
tro del circolo in A, il qujle si prolunghi in s. E manifesto essere 
SO l’altezza dell’astro sopra l’orizzonte al momento, ch’egli arriva 
al meridiano, ed SZ, suo complemento, ne rappresenta la distanza al 
zenit . Ora ir, ed s n sono evidentemente due archi simili ad SO , 
SZ ; ossia comprendono - lo stesso numero di gradi, minuti c secondi. 
Se adunque misureremo sn, avremo la distanza dell’astro al zenit ; s» 
misureremo s r , avremo la sua altezza sopra 1 ’ orizzonte , clic è il com- 
plemento della distanza al zenit. 

11 quarto di circolo n sr è nella macelùua in questione di ottone , 
e tenuto insieme da’ raggi ri A , A r pure di ottone . La linea A s è 
un canocchiale girevole intorno al centro A ; si può fermare in qua- 
lunque punto del «piano «li cerchio , ed è destinato a ricevere il rag- 
gio di luce proveniente dall’ astro S. Dei (ìli sottilissimi ili raguo o di 
seta lesi nel foco del canoccliialc indicano la direzione dell’ asse ot- 
tico del medesimo , e «piando l’ immagine dell’ astro si fa coincidere 
coll’ intersezione di «piesti (ili, allora il raggio di luce proveniente dal- 
l'astro si confonde con l’asse ottico del canocchiale, il «piale in «pae- 
si a posizione fermato dà la distanza sn o SZ dell’astro al zenit me- 
diante le divisioni scolpite sulla macchina. 

Per ultimo lo strumento dei passaggi è un canocchiale sostenuto 
da un’ asse , che si può rendere orizzontale mediante un livello a bolla. 
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d'aria . L’asse ottico del canocchiale è perpendicolare all’asse orizzon- 
tale della macchina ; così avendo direno quest’ ultimo nella vera linea 
di levante a ponente, l’asse ottico descrive la superficie del meridiano. 
L’asse del canocchiale è indicato dall’intersezione di due fili sottilis- 
simi tesi ad angolo retto nel foco dell’ obbiettivo . Quando un astro 
corrisponde a questa intersezione , trovasi allora nel meridiano . Questa 
macchina è destinata ad osservare con precisione il momento , in cui 
un astro qualunque passa al meridiano in viitìi del suo moto diurno , 
e perciò è necessario , che 1 ’ orologio astronomico , di cui abbiamo 
fatto menzione , si sia collocato abbastanza vicino , a (Tinche l’ osserva- 
tore possa notarne le oscillazioni . 

Provveduto l’ osservatore di questi strumenti , passiamo a vedere 
come possa formare un catalogo di stelle , determinando la loro posi- 
zione col mezzo dell’ascensione retta, c declinazione loro. 

Problema 1 . Determinare la latitudine geografica dell'osservato- 
re, ossia la distanza del suo zenit all' equatore . 

1 6. ( Fig. i o) Sia II Z lì il meridiano , O il luogo dell’ osservatore , 
Z il suo zenit, P il polo dell’ equatore , HQR l’orizzonte, OQ l' equa- 
tore , o piuttosto la sezione dell’ equatore col meridiano, ab la sezione 
di àtn paralello all’ equatore descritto da un astro che non tramonti 
giammai . Quando questo astro passa al meridiano in a , si osservò la sua 
altezza meridiana ali, e i a ore dopo, essendo dal suo molo diurno ricon- 
dotto al meridiano sotto il polo P in b, si osservi pure la stia altezza 
Itb . A motivo di Pa — Pb è chiaro essere l'altezza PR del polo 
= ♦ (R a -f- R b) ; cioè si avrà la latitudine di un dato luogo os- 
servando V altezza meridiana di una stella che non tramonti giam- 
mai , tanto nel suo passaggio superiore, che nel suo passaggio 
inferiore, e prendendo la semisomma di queste due altezze. 

Esempio . Dietro molte osservazioni ho trovalo la massima altezza 
della polare nel suo passaggio superiore ....== 47° 4’ \ , 3 

La minima altezza nel suo passaggio inferiore . . = 43 4^ 20 , 7 

Scn assomma , ossia latitudine = 4 3 3 4 3 ,0 

Parimente , massima altezza di /3 orsa minore . . = 60” 29' a 5 ", 7 

Sua minima altezza nel passaggio inferiore . . . = 5 o 18 43 ,a 

Latitudine = 4 3 24 3,4 
donde apparisco potersi stabilire la latitudine dell’ osservatorio di Pa- 
dova = 43 ” 24' 5 ", 2, che è il medio dei due precedenti risultati. Die- 
tro un gran numero di osservazioni da me riferite nel primo volume 
dei nuovi atti dell’Accademia di Padova trovo la latitudine = 45°a4’3",5o. 
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Problema li. Determinare la declinazione d' un astro, ossia la 
sua distanza all' equatore . 

17. (Fig. io) Sìa HZR il meridiano, P il polo, Z il zenit, 
OQY equatore, S l’astro di cui si domanda la declinazione. Col qua- 
drante murale si osservi la sua distanza dal zenit Z S- La declinazione 
S Q sarà — latit. Z Q — dist. oss. ZS. Se questo resto è positivo La 
declinazione è boreale , e se questo resto è negativo , come per un 
astro situato in S ", la declinazione è australe. 

Se poi l’astro fosse fra il zenit ed il polo, come in S' , la sua 
declinazione S' Q è = Iaut -f- dist. osserv. Z $ ; e quando questa som- 
ma supera 90“, come ciò aecadercbbe' per uti astro nel suo passaggio 
inferiore , allora la declinazione è il supplemento ' di questa somma . 

Problema 111. Esporre il modo di osservare PAR degli astri 
coll’ ajuto deir orologio astronomico , e dello strornento dei pas- 
saggi. 

1 8. ( Fig. 1 1 ) Rappresenti M N la direzione del meridiano , a cui 
si vanno successivamente presentando in virtù del moto diurno lutti i 
punti dell’equatore e dei suoi paralelli. Sia l’equinozio in Y- Allor- 
quando il punto Y dell’ equatore trovasi sul meridiano , supponiamo , 
che l’ orologio mettasi in moto , essendo stati i suoi indici collocati 
in o h o' o" . Ravvolgendosi la sfera celeste in modo da terminare la 
sua rivoluzione in a 4 ore, tutte le volte che l’orologio segnerà o h o' o" 
l’equinozio Y sarà ritornato al meridiano. Siccome poi il moto diurno 
della sfera celeste è uniforme , così in un’ ora il punto Y dell’ equa- 
tore si sloutanerà dal meridiano della 24* patte di 56 o*, ossia quando 
1 ’ orologio segnerà i h o' o", passeranno pel meridiano tutte quelle 
stelle, che hanno 1 5 ” di AR\ a 2 h o' o" vi passeranno quelle che 
hanno 3 o° d ’ A R , e cosi di seguito . Laonde il tempo dell' orologio 
convertito in gradi a ragione di 1 5 “ per ora darà i AR di quelle 
stelle, che trovansi sul meridiano . Cosi se , a cagion d’ esempio , una 
stella passa al meridiano, mentre l’orologio segna 5 11 1' 3 5 " , V A R 
di quella stella sarà = 7 5 ‘ 36 ' 1 3 ". 

Scotto 1 . Tutta la difficoltà consiste a regolare l’orologio in modo 
che segni o h o' o" allorquando l’ equinozio di primavera passa pel me- 
ridiano , lo clic suppone esattamente conosciuto quel punto particolare 
dell’equatore, a cui corrisponde l’equinozio. Ora esseudo l’equinozio 
l’intersezione dell’ ecclittica con l’equatore, ben si comprende non po- 
tersi questo esattamente conoscere, se più da vicino non si esamini la 
teoria del Sole. Sarebbe tolta questa difficoltà se si conoscesse V AR 
particolare di una sola stella , poiché per regolare l’ orologio altro non 
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si dovrebbe fare che convertire tptesta A R in tempo; porre gl’ indici 
dell’orologio nell’ora indicata da questa A li così convertita, e metterlo 
in moto <|iumdo questa stella venisse a {tassare pel meridiano. In allora 
saremo siculi, che egli segnerà o h o' o" allorquando vi passerà l’equi- 
nozio. Ma anche per conoscere 1 ' AR di questa stella convicn ricor- 
rere n dei confronti stabiliti colla teoria del Sole; perciò noi per ora 
supporremo , che questa A lì sia stata determinata , c ad essa siano 
state tutte le altre riferite . In tal guisa comprenderemo come gli astro- 
nomi abbiano potuto formare un catalogo di stelle, ove registrale si 
trovino le loro AR , c le loro declinazioni. 

Sconto li. Confrontando fra -loro i due successivi passaggi di una 
medesima stella pel meridiano , noi comprenderemo facilmente se l’ o- 
rologio sia ben regolato, o no; giacché se la differenza di questi pas- 
saggi è di 24 ore precise, è un indizio essere egli ben regolato; di- 
versamente si allungherà o si aceorcerà il pendolo finché 1 ' osservata 
differenza sia di 24 h o' o", oppure si terrà conto del suo accelera- 
mento o ritardo diurno. 

Usi delle declinazioni, ed ascensioni rette delle stelle fisse. 

1 9. Una volta determinate le ascensioni rette , c declinazioni delle 
stelle fisse, esse possono applicarsi a diversi importantissimi usi astro- 
nomici e geografici . Lasciando per ora da patte il sommo vantaggio , 
che dalle stelle fisse ritraggono gli astronomi nel riportare ad esse la 
posizione dei pianeti , delle comete , e di lutti gli astri , che hanno uu 
molo proprio indipendente dal molo diurno ci limiteremo ai seguenti usi. 

1. ’ Le AR ci presentano l’ordine, iu cui nell’ orologio astrouo- 
ntico si succedono le stelle nel loro passaggio al meridiano . Di fatti 
le A R ridotte in tempo a ragione di 1 5 " per ora danno il passaggio 
dei corrispondenti asmi al meridiano , ed il loro confronto c’ indica 
l’ ordine con cui si succedono . 

2. ° Le deelinazioui c’ indicano in qual distanza dal zenit passar de- 
vono gli astri nel meridiano , data la latitudine , e viceversa servono a 
determinare la latitudine , quando siasi ossctvata la distanza meridiana 
al zenit . Di fatti chiamata § la declinazione di un astro (che suppongo 
boreale ) , L la latitudine geografica dell’ osservatore , Z la 'disuma me- 
ridiana dell’ astro ai zenit si avrà Z = L — 8 , e quiudi L — Z -4- 8 . 
Se la declinazione sarà australe, dovtà 8 considerarsi come negativo. 

3 . ” Le A lì e declinazioni insieme somministrano il modo di tro- 
vare nell’ orologio astronomico l’ora, in cui nasce o tramonta un dato. 
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astro, allorquando si conosca la latitudine dell’ osservatore . ( Fìg. 12 ) 
Sia di fatti HA l’ orizzonte , Z il zenit , E Q l’ equatore , P il suo 
polo, ed eq sia un paralello all’equatore percorso da un astro, la età 
declinazione sia S; ed allorquando l’astro in virtù del suo moto diurno 
perviene al punto e , sorge sopra l’ orizzonte, se è dalla parte d’ oriento , 
ovvero tramonta, se è dalla parte d’occidente. 11 tempo impiegato dal- 
l’astro lino al meridiano è (come abbiamo già dimostrato) espresso 
dall’ angolo e P Q ridotto in tempo a ragione di 1 5* gradi per t h . 
Tutto adunque si riduce alla ricerca di questo angolo. Ora nel trian- 
golo ZPe abbiamo Z P = 90" — lalit ZQ = qo'~L; 
Pe=Pq~PQ—~Qq = 90" — deci dell’astro = 90’ — 8 , Z e =-90". 
Quindi dalla Trigonometria avremo 

cos Z e — cos Zp eos Pe _ * 

cos P = ; = — taug L tang 5 . 

seu Z p sen if e 

Trovato col mezzo di questa formula l’angolo P, e ridotto in tempo, 
se si sottrae dal tempo del suo passaggio pel meridiano , si avrà il 
momento , in cui l’ astro nasce , e se si aggiunge , si ha il tempo , in 
cui tramonta. 


Scolio . K inutile rammentare , die le declinazioni ltoreali devono 
essere riguardate come positive , e le australi come negative . 

Coroll. I. Se 8=0 , ossia se l’astro si trova nell' equatore , in al- 
lora avremo cos P = 0 , e quindi P — go\ Perciò in questo caso il 
tempo impiegalo a pervenire dall’ orizzonte al meridiano sarà di G ore , 
c l’ arco diurno di 1 a ore , qualunque d’ altronde sia la latitudine L . 
Si vede di qui che tinti i paesi della terra hanno i giorni uguali alle 
notti, retando il Sole si trova nell’equatore, lochè accade verso il ai 
di Marzo, c verso il a a di Settembre. Lo stesso accade se L — o , 
qualunque sia 8 ; vale a dire, clic lutti gli astri stanno sopra l'oriz- 
zonte 12' per tutti i paesi situali sotto l’ equatore , e perciò quelli os- 
servatori avranno sempre i giorni uguali alle notti. 

Coroll. IT. Se 8 è positivo, ossia se l'astro è situato nell’ emisfero 
boreale ( considerando L positivo ) sarà cos P una quantità negativa , e 
perciò P>9 o”> 6'. Dunque tutti gli astri situali al disopra dell’ e- 
quatorc impiegano più di 1 a ore a percorrere la porzione di paralello 
compresa al rii sopra dell’orizzonte. Appaiisce di qui la ragione, per 
cui fra il a 1 di Marzo cd il a 1 di Settembre trovandosi il Sole nel- 
l’ emisfero boreale, sono i giorni più lunghi delle notti. 

Coroll. III. Se 8 è negativo , cioè se l’ astro è australe , sarà cos P 
positivo, e perciò P < 90* 6* , onde l’apparizione diurna per le 
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stelle australi sarà minore ai i a ore j e per questa ragtime net mesi 
d’inverno fra il a a di Settembre ed il ai del seguente Marzo trovan- 
dosi il Sole nell’ emisfero ausualc , i giorni sono minori delle notti . 

Scolio. Affinchè l’astro uasca o tramonti sopra un particolare oriz- 
zonte, conviene che sia sempre cos/ , <C± i, e quindi tang L tang 8 <C ^ i 
c tang L <C coi 8 , ovvero L <C 90” — 8 . Se sarà = 90“ — 8 tutto 
il paralello, è situato al di sopra dell’ orizzonte , e lo toccherà nel suo 
punto più basso. Se L > 90“ — 8 l’astro non tramonta giammai, es- 
sendo il suo paralello tutto compreso sopra il nostro orizzonte. Tali 
sarebbero per noi gli astri, che hanno una declinazione maggiore di 
44* 36'. Quelli poi clte hanno una declinazione australe maggiore di 
44* 36' non sorgono giammai sopra il nostro orizzonte. È iàcilc ren- 
der ragione di tutte queste apparenze con apposite figure , O col mezzo 
di un globo . 

ao. Servono ancora le A lì e le decimazioni degli astri a determi- 
nare la loro posizione telati vaiiicnte all’ orizzonte ad ogui dato istante 
di tempo nell’ orologio astronomico ; vale a dire servono a determinarne 
l’altezza c l’azimut ad ogni momento. 

{Fìg. i5) Sia ad un qualunque istante l’astro in S. Condotto per 
lo zenit Z il verticale ZS, pongasi S II — altezza dell’astro = h; l’au- 
golo PZH=Z, c sarà esso il supplemento dell’azimut OH. Si 
chiamino , conte sopra , L la latitudine Z Q , 8 la declinazione Q (] 
dell’astro, c l’angolo orario SPZ pongasi = P. Avremo 


„ cos ZS— cosZ P cos Pii? sen h — seti L, seti 8 , , 

cos 1 — — — — = -t- — ; donde ri- 
seti Z P seti P S cos L cos 

caveremo sen h = cos L cos S cos P - 4 - sen L seu 8 . . . ( 1 ) 

Ottenuto da questa equazione il valore di h , si avrà l’angolo Z col 

mezzo della formula sen Z — ! *° n ^ , ovvero direttamente dalle 

cos il 

formule date nella Trigonometria per ottenere un angolo, dati essendo 
due lati, e l’angolo compreso, e comodissime riescono al calcolo lo- 
garitmico le formule del 111 caso §. XV , le quali applicate alle presenti 
denominazioni divengono 

! ( 1 ) tang <p = col 8 cos P 

(a) tang Z J (3) tang h = cos Z tang 


Può talvolta accadere, che si desideri di conoscere l’altezza dell’astro, 
l’angolo Z, e l’angolo S fucinato dal verticale, e dal circolo di de- 
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clinazione, al quale si dà il nome di angolo paralattico . Li lai easy 
le formule di Gauss esposte di sopra (Trig. XII) somministreranno la 
seguente comodissima soluzione , ove per A ' intendiamo la distanza di 
S dal zenit , ossia il complemento di A . 

( (i) sen i(Z — S) sen*A' = cos*i’sen*(L — 5) 

(a) cos i ( Z — S) sen ♦ A' = sen i P cos i ( L -+- 8 ) 

(3) sen ♦ ( Z, -f- «$") cos i A' — cos i P cos i ( L — 8 ) 

( 4 ) cos i (Z — |— iS” ) cos 4 A' = sen 4 P sen t ( L -|- 8 ) 

dalle quali con somma facilità si ricavano i valori di Z , S, h' . 

3i. Un altro uso importantissimo delle ascensioni rette, c declina- 
zioni delle stelle si è di determinare con molla precisione la coirezione 
da farsi al tempo segnato da un orologio astronomico, qualora siasi 
notato in esso il tempo, in cui una data stella giunge ad una deter- 
minata altezza. In fatti nel triangolo PZS conosciuti i tre lati, si avrà 

„ , • n ii r i •/. ■ „ senA — sen L sen 8 

1 angolo orano P colla lormula sopra rifenla cos P = , 

cos L cos 5 

e se le lettere A', L ' , 8 ' esprimono i complementi di A, L, 5 la for- 
mula precedente somministrerà le segueuti 
„ . „ cos A' — cos L' cos S' 

v J sen L sen 8 


(a) sen i P 


-V- 


sen ( p — //) sen (j> — ù') 
sen L ' sen 8 ' 


(5) cosi P-. 


V 


sen p sen ( p — h ') 
sen L ' sen 8 ' 


ove p = i (A'-J-ZZ-f-S’). Le ultime due formule sono comodissime 
pel calcolo logaritmico . 

Trovato l’angolo P si riduca esso in tempo, c se l’ astro non è 
ancora arrivato al meridiano, si tolga dall’ AB. dell'astro, e si aggiunga 
se è passato il meridiano; si otterrà il vero tempo dell’orologio astro- 
nomico, che confrontato con quello notato dall’orologio darà l'errore 
del medesimo. Veniamo agli esempj. 

Esempio I. Posta la latitudine dell’osservatorio di Padova 45* a 4 ' 3", 
si domanda l’ora in cui all’orologio astronomico sorgeranno sopra l’o- 
rizzonte Arturo e Spica della Vergine , poneudo che le loro AR 
c declinazioni siano le seguenti: 

Arturo AR . . ari* 38' 7 ", (in tempo = 1 4 b 6'3a",5); deci. =-+-ao* 1 5'48" 


Spica della Vcrg. 198 4» 6 = 1 3 14 4° >4 • • •= — io 644 

Chiamato P l’ arco scmidiumo , si ha cos P *= — tang L lang 8 . 
Dispongo perciò il calcolo come segue 

vol. 1 . G 
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Per Arturo 

log — tang L — 0,00607 — 
log tang & — q, 5G64(> -f- 
log cos fi = 9,57a53 — 

P = 1 1 1 * 56 ' 20" 

in tempo P = ’f' 27' 45 ", 3 
AR data = 1 4 6 3 a , 5 

Arturo nasce a = 6 58 47 > 3 
tramont. = 31 34 17,8 


Per la Spica 

log — tang L = 0,00607 — 
log tang S = g,a 5 1 3 o — 
log cos P = 9,25707 -J- 

/>= 79 * 34 ' 47 " 
fi = 5’’ 58' t^', 1 
.X 7 ? data = i 3 14 4° » 4 
la Spica nasce a = 7 56 3 1 , 3 
tramont. = 18 5 i 5 g , 5 


Esempio li. Si domanda l’altezza e l’ azimut di Arturo, quando egli 
è distante dal meridiano di 3 h 55 ', ossia quando fi= a h 55 ' o"= 38 ° 45 ’ o". 
Si avrà in questo caso 

L = 45” 24' 5" ; S = 20" 1 5' fò” » 7 1 = 58“ 45' o" . 

Quindi con le formule ( A ) del §. precedente avremo 


l.cotS=o 4535355 -(- % tang P =g,go449 l o-)-|log cos Z =g, 65 i 6 o 37 — 
1 . cos fi= g,8g2o3o5-j- 
1 . tg <p = 0 , 3255658 - 4 - 


log sen <p s=g,g 56 a 354 +[l.tg(/i+^)=o, 45638 a 3 — 
c.l. cos(Z.-f-(p)= o, 4636 g 65 - , i Llg lal) g /, =0,0679860 


|log tang Z =o, 5244 a 2 9 — | 

<p = 64' 42' 27", 4 

ì s= 45 34 3,0 Z 1 15 " 21' 3", 5 


L-\-<p= 1 10 6 3 o , 4 


A= 49” 27’ 5 g", 3. 


Che se si desiderano le quantità Z, h, S al tempo stesso, ci servire- 
mo delle quattro superici i cquaz. (fi) ordinando il calcolo come segue 


L = 45° 34' 5"; 1 (X- — S) = . a” 35' 7", 5 ; 1 P = 1 9 ” 33 ' 3o 
S = 30 1 3 48 ; * (£-+-&) ss 3a 48 55 , 5 


log cos 1 fi =9,97 46809 log sen 1 fi=g, 5 ao 8 io 3 

log sen i (L, — S) =9,5582469 log cos i(£-|-S)= 9,9344968 

log sen 1 A' sen 1 (Z — S) = 9,3 1 3 9 3 7 8 log sen ‘ fi cosi (Z — A 1 ) =9, 4455071 


log cos 1 fi =9,9746809 log sen 1 fi =9,5208 io 3 

log cos 1 (L — X)=9,g8g4575 log sen 1 (J 5 -f-S) = g,733g466 

logcoslA'senl(Z-f.A , )=9.964t 184 logcoslA'cos l(Z-|-A)= 9 ,a 54756 g 

Le prime due equazioni danno log tang 1 (Z — A) = 9,8676207 
e le due ultime log tang 1 (Z-+-S) = 0,709561 5 


Digitìzed by Google 




4 5 

c però i {Z — S ) = 56 ' a 5 ' 59", 6 ; quindi Z = 1 1 5 ” 3 1 ' 1 ", 5 
*(Z-|-ó’) = 78 56 a,g 6’= 43 53 3 ,5 

ottenuti + (Z — S) , 1 (Z-\ -S) , le prime due equazioni danno 
log sen 4 /i' = 9,5595677 , e le ultime due log cos i h — 9 ^) 7 33 445 , 
i quali si accordano a dare $ h'= 30” 16' o ’, t, ed h = 4 ° 33 0 » 3 » 
il cui complemento darà la cercata altezza h — 49° a 7' -*9°» 3 ' come 
sopra coll’ altre fonnulc . 

Esempio 111 . La sera del giorno xi Maggio 1819, un orologio re- 
golato all’ incirca sul tempo sidereo segnando 1 o 11 39' 55 ' , 5 , si osservò 
con un circolo moltiplicatore la distanza al zenit di et Orione, la quale 
liberata dalle rifrazioni astronomiche coi metodi , che saranno csposU 
nel secondo volume , era = 75" 4' 4 ®"* 7 • Si domanda l’ angolo orario T 
e l’ errore dell’ orologio . 

Assumendo per il calcolo di questa osservazione la vera latitudine 
45 “ 34' a", 5 ; e prendendo la posizione della stella dal catalogo del 
celebre Piazzi, dopo avervi fatto tutte le riduzioni, che verranno in 
progresso esposte per avere la posizione apparente della medesima, tro- 
veremo A li app. = 86’ 3o’ 3 o", o ; declinazione = — (— 7 3 1 ' 56 , 3 . 
Quindi per calcolate la formula (3), avremo 

£, = 44“ 35 ' 57", 5 ; quindi p=ioo° 9' 34", o , 1 - *cn(p— S')= 9 , 477677 «> 
$'=83 38 3,8 p— Lr= 55 55 36 , 5 1 . sen(p— Z/)=9,9 163933 

h'= 75 4 46 , 7 p — B' = 17 3 x ao , 3 c. 1 . sen S' =o,oo 35 g 85 

c. 1. sen L =0,1 555735 

l.scn’i/ , =t 9 , 55 i i 4 > 3 


Si forma di qui logscni/ > =9,7 755706, donde deducesi P=75“ i y'46",6j 
ottenuto l’ angolo P , perchè la stella ha già passato il meridiano , si 
sommi con la sua ascensione retta, c si avrà VA R di quel punto del- 
l’equatore, clic passava pel meridiano al tempo dell’osservazione, la 
quale risidta cosi = 1 5 g“ 4 o' iG”, 6. Questa ridotta in tempo dà il 

vero tempo sidereo = io h a8 4 1 » 11 

l’ orologio segnava 5 g 55 , 5 o 


quindi errore del pendolo . . . . = 1 1 4 ) 

della quale quantità egli avanzava realmente secondo le osservazioni di 
alu e stelle allo stromento dei passaggi . 
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CAPITOLO m. 

Dei diversi metodi per determinare la latitudine geografica , e 
l’angolo orario col messo di osservazioni di stelle fatte fuori 
del meridiano. 


a a. -A-Ccade spesse volte, che 1’ osservatore non possa fare le 
osservazioni degli astia nel meridiano per poter detenni naie la latitu- 
dine del luogo, ove egli si trova, o perchè non è abbastanza ben co- 
nosciuta la posizione del meridiano stesso, o perchè non lia tempo 
bastante a stabilire una serie di osservazioni. Noi lo supporremo per- 
tanto provveduto di uno stromento atto a misurare le .altezze degli 
astri , e di un orologio astronomico , il cui moto sia regolare . Espor- 
remo i seguenti metodi, fra i quali sceglierà l’osservatore nei diversi 
casi particolari quello che le circostanze gli renderanno il più comodo . 

Metodo I. Con due altezze di una stessa stella prese a diversi 
intervalli di tempo . 

a 3. ( Fig. 14 ) Sia un qualunque astro dopo il suo passaggio pel 
meridiano osservato in due diversi istanti di tempo in S ed in S , e 
per l'osservazione conoscami le distanze al zenit ZS, ZS. Sia P il 
polo dell’equatore; le distanze PS, PS sono fia di loro uguali, es- 
sendo il complemento della declinazione. L’ angolo SPS è misurato 
dalla differenza dei tempi scorsi fra le due osservazioni; condotto per- 
tanto l’arco di circolo massimo SS', pongasi 

ZS^--h, ZS = fi, ZP = $o — L=<p, PS=l 
SPS = », ZPS =\ , Z P S = 

SS = x , P S S' ~y, Z S S = z , Z S P — s — y . 

Il triangolo isoscele PSS dà . . sen 1 x = scnS sen 1 6 . . . (i) 

v . coti 0 , , 

cosr=col ò tangf x, ovvero tang r= — ... (a) 

cos S 

Trovati i valori di y c di x dal triangolo ZSS avremo 


• /scuf(A’-f-A — x) sen ♦ ih! — fi - 4 - oc) ■ 

I i * = 1/ i 1 ì l ... (3) 

V sen h sen x 


Ora essendosi calcolati gli angoli s ed y si avrà nel triangolo ZS P 
l’angolo ZSP = z — y , ZS—h, P S-=\\ quindi per le fonnule 
esposte nella Trigonometria , §. XV , caso 111 , si otterranno l’ angolo 
ZPS—~K, e Z P — (p colle formule seguenti 
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tang G = cos (* — j) tang A . . . (4) 

cot X = < — Q (5); coi <p = tang L — cos X cot (8 — G ) (6) . 

sen G 


% 


Mediante il calcolo delle formule (i), (a), (3), (4). (5), (6) si otterrà 
sempre con molla facilità l’angolo X (che ridotto in tempo, ed ag- 
giunto al X AR della stella , darà il vero tempo sidereo della prima os- 
servazione , e quindi dal confronto del tempo calcolato con l’ osservato 
si avrà l’ errore del pendolo), e la latitudine geografica Z. 

Scolio . Quantunque questo processo sia molto semplice e spedito , 
tuttavia è forse talora più comodo il metodo di falsa posizione imma- 
ginato dal signor Douvres , che ci faremo ora ad esporre . Ritenendo, 
le superiori denominazioni, nei triangoli ZPS, ZPS avremo 

cos A = cos 8 cos <p -|- sen 8 scn cos X ( i ) 

cos A'= cos 8 cos <p -+- sen 8 sen <p cos (X -f- 6) . . . (a) 

Sottratta la seconda dalla prima avremo 

cos A — cos A’ — sen 8 scn <p { cos X — cos (X — f— fl) { 
la quale si può scrivere sotto la forma seguente 

sen i (A' — A) sen 4 (A'-f- A) = sen 8 sen tp sen fl sen (X -f- 4 fl) - 
Quindi si deduce 


sen (X + *g) = ì en ~* ( *- A )* n * (h ‘ +h) _ì (3) 

scn 8 scn fl scn (p 


L’equazione (i) si può ancora scrivere sotto la forma 
cos (8 — <p) — cos A -f- a sen $ sen <p sen’ i X . . . (4) 

Dando ora a <p un valore prossimo al vero si otterià dall’ equazione (3) 
un valore di X , che scritto nell’ equazione (4) darà il valore di 8 — <p, 
e quindi quello di tp . Se il valore di <p ritrovato cosi dall’ equazio- 
ne (4) coincide con quello già assunto, saranno X e <p determinati a 
dovere. In caso diverso si sostituirà per <p nell’equazione (3) questo 
valore ultimamente trovato per ottenere un valore di X più vicino al 
vero, col mezzo del quale u-overetno itu valore più esatto di 8 — <p , 
e quindi anche di <p . Cosi con pochi tentativi si giungerà facilmente 
a determinare il vero valore di X e di <p . Questo metodo è mollo 
spedito , massime quando un’ osservazione sia fatta in vicinanza del me- 
ridiano , poiché essendo allora X di pochi gradi , un errore in <p ha 
una piccola influenza nel secondo membro dell’equazione (4). 
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Mctodo II. Colle altezze osservate di due stelle note, e col 
tempo intercetto fra le due osservazioni. 

24. Questo metodo non è quasi jriii difficile del precedente , quan- 
tunque il calcolo numerico sia un poco più laborioso . Sia (Fig. 1 5) co- 
me sopra Z il zenit, P il polo, S la posizione di una stella nella 
prima osservazione , e nello stesso tempo immaginiamoci, che la se- 
conda stella fosse in f, mentre nella seconda osservazione siasi tras- 
portata in S . È manifesto che 1* angolo fPS rappresenta la differenza 
delle A II dei due astri, ed fPS la quantitii , di cui la sfera celeste 
ha ruotato fra la prima e seconda osservazione, ossia è = alla diffe- 4 
renza dei tempi osservati ridotta in gradi . Quindi SP S = diff. di 
A li ± diff. dei tempi osservali — 6 , valendo il segno — J— , se il primo 
astro osservato è all’oriente del secondo, — nel caso contrario. Pon- 
gasi inoltre ZPS—"h , ZS=h, Z S — h ' , PS=t, P S = 8' , 
ZP=q>- Saranno date le quantità fi, h, h' , 8, 5', ed incoguile <p, X . 

Condotto l’arco di circolo massimo SS, risolveremo il triangolo 
PSS, in cui sono dati PS, PS, e l’angolo compreso SPS = fi. 

Determineremo mediante il medesimo l’angolo PSS -=y, il lato 
SS = x . Quindi dal triangolo Z S S, conosciuti i tre lati h , K , x , 
dedurremo l’angolo ZSS — z . Per ultimo dal triangolo ZSP, in cui 
1’ .ingoio Z S P = — a, Z S = h, P S = 8 , dedurremo 1’ angolo 
ZPS — X, il lato ZP = <p — 90 — L, rappresentando L la cercata 
latitudine . 

Simili conseguenze si dedurranno dal triangolo ZSP, qualora siansi 
eziandio calcolati gli angoli ZSS—z, PS S — y' . 

Ecco le fonnule , che conviene calcolare per la successiva risoluzio- 
nc di questi triangoli , le quali tosto dcducousi dal §. XV della Tri- 
gonometria , riduccndo al nostro caso le denominazioni ivi adoperate . 

1. Sistema rapporto al Uiang. ZSP 3. Sistema rapporto al triang. ZSP 


( 1 ) tang F = cos P tang 3 
. . tane fi seu F 

1J) " ~ .V( 8 — F) 

(5) cot x — cos y cot (3 — F) 

Facendo poi li -f- li -|- x — a p , si avrà 


tang F = cos fi tang 5 
tangj 


tang fi sen F 


scu (3' — F) 
col x = cos y cot (3' — F) 


(4) send^l/ SC1 fe ^ SCll( ^ t 

V sen h sen x V seu h sen x 


(5) tang G = cos (s — -j) taug h ; 


tang G' — cos (jr — z") tang K 
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, c . scn G lang (s — r) .. tana ( r' — z') sen G‘ 

(6j lang X = ” ' - tang (X-+-fi) = -1?V J 

scn (ò— G) sen (ò — G ) 

( 7 ) cot <p = lang L = cos X cot ( 8 — C) — cos (X-4-fi) cot (3 — G) . 


Detorminato 1’ «ingoio X, si aggiungerà all’ AR del primo astro, se ha 
passalo il meridiano, o si toglierà, se non vi è ancor pervenuto ; si 
otterrà così 1 ' A li di quel punto dell’ equatore che sta sul meridiano, 
o sia (come gli astronomi l’appellano) Y AR del mezzo del cielo, che 
ridotta in tempo porgerà il tempo sidereo . Questo poi confrontato con 
quello dell’orologio darà l’errore del medesimo. 

Scolio. Le formule di ÌSepcro somministrano una soluzione del 
problema molto comoda, ed eziandio la più spedita, qualora a riscon- 
tro del calcolo vogliansi risolvere tutti i triangoli PSS , 7.SS ZS'P, 
ZSP . Siccome ognuno potrà prepararsi con facilità le formule oppor- 
tune , tralascieremo di qui riferirle , e passeremo piuttosto ad esporre 
un terzo metodo , che primo il signor dott. Gauss ha messo in opera 
per la ricerca delle Latitudini geografiche . 


Metodo 111. Col mezzo di tre stelle, che in successivi tempi 
pervengono ad una medesima altezza incognita, trovare l’errore 
dell’ orologio e l’altezza del polo, osservate avendo le differenze 
dei tempi, nei quali gli astri peivengono a questa altezza comune. 

2 5. Chiamando h la distanza comune delle tre stelle dal zenit, X 


X — 9 , X — 9' i tre angoli orai) al tempo delle tre osservazioni ; 8 , 8 ', 
3" le distanze delle stelle al polo, p la distanza del polo al zenit, 
avremo fra le incognite A, p, X le tre seguenti equazioni, nelle quali 
8 , 9' sono date per le differenze delle AR, e dei tempi osservati , 


come tosto mostreremo . 


cos A = cos p cos 3 - 4 - sen <p sen 3 cos X 

cos A = cos p cos 3' -(- sen tp scn 3' cos (X— 6) 

cos A = cos p cos 3" -1- scn p scn 8’ cos (X — fi') 

Sottratta ora la prima dalla seconda facilmente vedremo potersi il resi- 
duo seri veie nel modo seguente 

cos p (cos 5’*— cos 5) = scn p {cosX — cos (X — fi) } jsen 3 - 1 - senS'| 1 

-(- sen p ì cosX cos (X — 6 ) } j sen 8 — scn 8 ' } ) 

la quale cangiasi nella seguente (dividendo per sen p) 
cot p sen 4 ( 8 - 4-8 ') sen 4 (3— — 8 ') = — — sen 4 9 sen (X — 4 fi) sen 4(8—4— 5 ) cosi ( 8 — S') 

cos 4 9 cos (X — 4 9) sen 4(8 — 8 ') cos4(S-f-8 ') 
Ponendo ora A cos B = cos 4 fi cot 4 ( 8 — 4 — 8 ') ; A sen B = sen 4 fi cot 4 (3 — 5') 
essa cangiasi nella seguente cot p — A cos (X — — i 9 B) = A cos (X— C) 

ove C = 4 9 — B . 
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Similmente sottraendo la prima dalla terza , e ponendo 
A' cos B' = cos i 6' cot A (S-f-8") ; A' sen B' = sen i fi' cot f (8 — 8") ; 

O — i 6' — B ' , si olteiTÌ cot <p = A' cos (X — ■C) . 

Confrontando i due vaimi di cot (p , si otterrà per detenuinare X 
la seguente equazione A cos(K — (J) = A' cos (X — (T) . Per ottenere 
da questa il valore di X , si aggiunga e si sottli una quantità indeter- 
minata h all’ arco X. Fatti gli sviluppi dei coseni , e divisa l' equazione 
risultante per cos (X — h ) , si ottiene 

A cos ( h — C) — A' cos (A — (T) 

A sen ( A — C) — A' sen (A — O) 

Essendo A indeterminato si ottengono delle comode soluzioni ponendo 
A = C, ovvero h — C" ■ Comodissima poi è la soluzione, che ci pre- 
senta il valore di A = i (C-f-(7), nel qual caso la precedente cqua- 


j j' 

zione diviene tang { X — i(C-t-C)} = — — coti (C — C) . 

. A -f- A 

4 

Ponendo ora — — tang ^ , loclic dà 


A -+- A' 


tang (45 — Q, ed in 


seguilo tang\J / = tang(45 — £)cotf(C — C'), avremo X = 4"+- ♦(C'-j-C). 

Ecco pertanto la serie delle formule , che seguire si devono per 
il calcolo delle incognite X , <p con questo metodo . 

In primo luogo eonvien determinare le quantità — fi , — fi' , che 
entrano nelle formule precedenti . Supponiamo perciò , clic * , et', et" 
rappresentino le AB delle tre stelle; t , t', t" siano i tempi indicati 
dall’ orologio ridotto in gl adi pel tempo delle tre osservazioni ; k rap- 
presenti l’errore dell’ orologio, cosicché i veri tempi siderei in gradi 
siano rappresentati da t-f- k , t'-(- k , t"-f- k . Gli angoli orarj (valutali 
dopo il passaggio degli astri per il meridiano da o” fino a 36o*) sa- 
ranno t k — et, P+A — <t', f'-f-A — oc"; e quindi avremo 
7\ — t — (— k — oc ; X — fi = l' -f- A — oc'; X — 8' = f"-[- A — et"; donde 
dedurremo — fi = t' — l — (et' — et) ; — fi' = t" — t — (et" — et). 

Determinali cosi i valori di fi, 6’, calcoleremo numericamcute le se- 
guenti formule 

( 1 ) A sen B — scuffi coll (8 — 8”); (a) A cos B = cosifi cC *(8-+-S') 
(3) ^'sen B— seni fi' coti (8 — 8"); (4) A'c.osB' - cos 1 fi'cot I (S-f-8") 
dalle ([itali si detenuineranno i valori A, B , A ' , B' osservando di 
prendere B , B‘ in quadranti tali , elle A , A’ divengano quantità po- 
sitive. Pongasi in seguito C=ì6 — B , <7 = -16' — //, 
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( 5 ) tang £ = ; (6) taiig vj, = tang (4 5 — £ ) col i (C — C) 
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Sarà X = \|/ i (C C') , e per ultimo 

(7) col tp = tang L — A cos (X ■ — C) = A' cos (X — C ') . 

Questo terzo metodo è in questo pregevole, che rcndesi indipen- 
dente dalle rifrazioni astronomiche (le < (itali ad una stessa altezza nel- 
l’ intervallo di qualche ora rimangono le stesse) e dall’ esattezza delle 
divisioni dello stromento, poiché l’altezza comune rimane inutile, nè 
è necessario osservarla. 

26. Piima di abbandonare questa niateiia, non sarà inutile ricercare 
in quali circostanze gli errori inevitabili delle osservazioni hanno la mi- 
nima influenza nella determinazione delle incognite X e tp. 

Nel primo c secondo metodo la determinazione di X e tp dipende 
dalla risoluzione di due triangoli sferici. Se per applicare ad essi le 
fonnule differenziali , che abbiamo esposte nella Trigonometria immagi- 
niamo la lettera A all’ astro, la lettela B al zenit, la lettera C al polo, 
le denominazioni impiegate nella Trigonomcuia applicate al caso at- 
tuale daranno «=<p, & = ò c=h , B — azimut contato dal noid — Z; 
C=X. Quindi osservando , che db = d% = o , la terza fonnula (c) 
(§. XVI Trig.) darà d h = cos Z dtp -f- sen tp seti Z dX. 

Parimente se nella seconda osservazione li , Z' , X S rappresenta, 
la distanza al zenit, l’azimut contato dal nord, e l’angolo orario, avremo 
d li = cos Z' d <p -j- sen <p sen Z' d X seu tp sen Z' d 6 ' , 
dalle «piali due equazioni si ricava 

, sen Z' ,, sen Z ... scnrpsenZscnZ' 

dtp = — — dh - — ' * 


sen <p d X =■ 


sen (Z'—Z) 
cos 7 J 


-dh 


sen {Z'—Z) 
cos Z 


dh'. 


dh'. 


sen {Zi — Z) 
sen Z ' cos Z 


di 


sen < p di- 


sen ( Z ' — Z) 1 sen (Z' — Z) sen(Z' — Z) 

Dalle formule precedenti apparisce, che se dh, dh', di rappresenta- 
no gli errori delle osservazioni in h , li , $, la loro influenza in dtp 
e dX sarà la più piccola possibile, quando sarà Z'— Z= 90’. 

Nel terzo metodo siano dt, dt ' , di' gli errori ridotti in arco 
commessi nello stimare il tempo, in cui i tre dati astri gituigono alla 
stessa altezza; c siano dh, dtp, dX gli errori, che indi ne risultano 
nelle incognite h , <p, X. Chiamando Z , Z' , Z" i tre corrispondenti 
azimut valutati dal nord , avremo 

d h — cos Z d <p -+- sen <p sen Z dX-f sen <p sen Z. dt 

d h = cos Z' d tp -f- sen (p sen Z' d X sen <p sen Z' d t 

dh = cos Z" d tp -j- sen tp sen Z" d X -f- sen tp sen Z" d t' 

vol, 1. 7 
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dalle quali si deduce immediatamente 

(cos Z ' — cosZ) dp+ (scnZ' — senZ) sen p tlX = senZscnp dt — senZ 7 sen$> dt‘ 
(cosZ' 7 — cosZ) dp-\- (senZ'' — senZ) sentp </X = seuZscnip dt — senZ'scu® dt" 
Eliminando da queste due equazioni prima dh . , poi dp otterremo le 
due seguenti (falle le opportune riduzioni) 

( 1 ) | sen (Z" — Z’) -f-sen (Z' — Z)-(-seu(Z — Z") } </cp— senZ(senZ" — senZ')dt senp 
-q- sen Z' (sen Z — sen Z") d t ' sen p sen Z" (sen Z' — sen Z) dt' sen tp 

(a) { seu(Z"— Z')-f-sen (Z — Z)-(-sen(Z— Z 7 )} dX senp=senZ (cosZ'-cosZ") t/r sen p 
sen Z 7 (cos Z" — cos Z) d t ' sen p -+- sen Z" (cos Z — cos Z') tff 77 sen <p 
Da qncstc due equazioni facilmente si deducono i seguenti valori di dp 
e di dX 

senZ cos *(Z"ri-Z 7 ) , sen Z'cos f (Z'-j-Z 7 ) 

: -ri: l dt sen® ri —ri T-rrrr- — rr- dt sen ® 

aseni (Z — Z)seirt(Z 7 — Z) a sen i (Z 7 — Z )seni(Z— Z) 

sen Z" cos t (Z 7 -(-Z) sen Z sen i (Z'-f-Z 77 ) 

asen-f(Z — Z)scni(Z •— Z ) 2 sen f(Z — Z) sen t(Z — Z) 

senZ'senf (Z-|-Z'') . , sen Z" seni (Zri-Z’) ' , 

a sen f (Z 7 — Z") sen 4 (Z 7 — Z) 3 seni(Z" — Z)scu + (Z‘ — Z’) 

1 valori di tip c di rfX dimostrano, che non vi sarà a temere un’in- 
fluenza rimarchevole nei risidtati per patte dell’errore delle osserva- 
zioni , se non quando le differenze degli azimut saranno u-oppo pic- 
cole . Nello scegliere le stelle che si vogliono osservare , basterà adun- 
que avere questa avvertenza, che gli azimut differiscano mollo fra 
loro, e si avvicinino più che è possibile ad abbracciare uu intervallo 
di 1 80’ . 

Chi volesse sopra questi metodi degli ulteriori dettagli potrà con- 
sultare il voi. XY 111 c XIX del giornale intitolato Monatliche corres- 
ponde/is etc. , ed una memoria del chiar. signor Oriani inserita nelle 
Effemeridi di Milano per il 1810. 

Se il tempo dell’orologio fosse conosciuto presso a poco, si po- 
tranno adoperare delle abbreviazioni di calcolo mollo notabili , coinè si 
può vedere in una mia memoria inserita nel voi. XVI della Società 
italiana, nella (piale dietro quest’ ultimo metodo ho preso a determinare 
la latitudine dell’ osservatorio di Padova con moltiplin osscrvnzioni . 

A maggiore intelligen sa delle cose esposte in questo capitolo, ag- 
giungerò due esempi numerici, il primo dei quali è relativo al secon- 
do metodo, c l’altro al terzo, affinchè gli studiosi sempre pili si ren- 
dano familiare l’esercizio delle tavole nel calcolo delle fonnule trigo- 
uomctriche . 
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Esempio del secondo metodo . 

La sera del giorno 33 Maggio 1819 con un circolo ripetitore ad 
un orologio regolalo sul tempo sidereo , osservai le distante al zenit 
di Regolo e di ot della Lira , avendo già Regolo passato il meridiano , 
mentre la Lira non vi era giunta. Giusti (pesta osservazione si ha 
per Regolo ( = 11" 46 55 ", o = 1 76" 46' 1 5 " j A =* 59” 37’ 1 6", 5 

per la Lira ( = 1 a 55 \ \ , o = t88 a 6 o ; A' = 65 a 5 40 , 8 

Le posizioni apparenti delle stelle calcolate dietro il novissimo catalogo 
dal cel. Piazzi pubblicato in Palermo nell’anno 1814 nù danno 

et = 149* 41' ©", 6} 6 = 77' 9' 5 ”, 6 

et' =277 4 3 55 , 5 ; 5 ' = 5 i a 3 1,4 

Donde formasi , osservando che la stella della prima osservazione è al- 


l’ occidente, 8 = oc' — et — ( t ‘ — 1 
avremo 

log cos 8=9, 646686 1 — 
log tang &’ = o, 0975874 - 4 - 
log t*tng F = 9,7442735 — 

F = — 39" 1' 45 ", 1 

3 — F — 106 io 5 o , 7 

log cot (S — F) = g, 4636414 — 
log cos^ = 9. 8447704 + 
log cot x = 9, 80741 1 8 — 

c. log sen x— 0,0087660 
c. log scn A = 0,1955775 
log sen 0 — A) = 9, 9484792 
log sen [p — x)= 8, 1 5845 i 1 
log sen’ + z = 1 8, 29 1 07 58 
log sen 4 s = 9, 6465569 

log tang ( j — 5) = 9,7551786 + 
log sen G = 9, 76657 59 
c. log sen (S-G)= o, 1 795619 -f- 
log tang X = 9, 6995 1 64 -)- 

log cos X = 9 ,g 5 t 4356 -(- 
logcot (è — G) = 0,0546624 
log tang L = o, 0060980 

L = 45 * 34' 8", o 


= 116° 18' 49 ’, 9- Dietro questi dati 

log tang 8 — 0, 5 o 58 o 57 — 
log sen F = 9, 6859700 — 
c. log sen(S — F) = 0,0175555-1- 
log tang y = 0,0098293 -+■ 
y = 46” 36 ' 55 ”, 2 

x = 101 38 23 , 6 
•J(A-4-A'-l-x)=-p= 102 i 5 39 , 8 
p — A = 63 58 a3 , 5 
p — x = o 47 17,3 

i * = 8 212,6 

z = 16 4 3 6 , 2 

jr — z= 39 53 5o , 9 

l< .g COS (jr z) = 9,9395179-4- 

log tang A =9,9177183 -|- 
logtang G = 9,8572561 

G= 35 " 44 ' 53", 3 

5 — G = 4* H * 5*5 

angolo orano X = 36 55 38 , o 
AR di Regolo =149 4 1 0,6 

AR del pun. culmin.= i76 16 58 , 6 

tempo sidereo = 1 1 h 46' 6", 17 
. tempo deH’orol. = 11 46 53 , 00 
cirore dell’orul. = 1 46 , 85 , 
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Esempio relativo al terzo metodo. 

La sera del giorno 1 8 Maggio 1819 nella parte orientale del cielo 
osservai col mezzo di un quadrante mobile di piedi 1 4 di raggio gl’ i- 
stanti che segnava un orologio regolato al tempo sidereo , mentre a 
della Vergine, et del Serpente, et della Lira pervennero ad una stessa 
altezza , ed erano i seguenti 

per et della Vergine t = io h 4 1 * 5 o", o = 1 60” aa' 3 o'', o 

et del Serpente t = 1 1 37 5 q , 5 = 1 71 5 q 5 a , 5 

et della Lira . . t" = 1 a 1 8 34 , 5 = 1 84 38 57 , 5 

Preudendo ora le AR, e declinazioni delle indicate 1 stelle dal sopra ci- 

tato catalogo del signor Piazzi, ed applicandovi quelle piccole corre- 
zioni dipendenti dall’ aberrazione e nutazione , clic verranno in seguito 
esposte, formo i valori di et, et', et”, B , B', 8" come segue 


et = 198 * 55' a5", 8 ; et' = a35" 5o 4? , « 5; et" = 27 - 7 * \i‘ 53", 4 
B = 1 00 1 2 5g , 5; 5' = 83 o 5 , 4 j 8 " = 5i 20 3,7 
4 6 = 4 (et'— et) — 4 (t'—l) = 1 1 * 38' 5 9 ", (i 


4 6 = 4 (et — et) — 4 ((" — 
4 (8-4-8')' = 91" 56 ' 5 a", 45 
4 (8 — S') = 8 56 37 , o 5 
log scn 46 = 9, 5o53oa5 -4- } 
log cot 4 (8 — B') = 0,81 99604 -1- I 
\ ot*A seni? = o, 1 351629-4- 1 

log cos 4 8 = g, 9909^°° L 
log cot 4(B-f-S’) = 8, 44855 1 3—1 
log A cos B = 8, 1 3 — 1 

log scn 48' = 9, 6608687 4- 7 

logcot4(B — B")= o, 3429781 -4 -i 
log A' sen B * = 0,0058468-4- f 

log cos 4 6' = 9,9488775-4- l 
logcot4(B-+-B")= g,4o5i 75 1 -4- I 
log A' cos B’ = 9, 553o5o6 -4- ' 

l.ung^=log^=9,889 , a54-4- 

^ 3 7 * 45 / 5 ,", 9 3 j 45 — ^= 7 -, 4 'ì 

log tang (4 5- — 0 = 9’ >o566 7 9-(- 
logcot4(C' — (^=0,5817710-4- 
log taug ^ = 9, 6854389 -4- 


;) = 37 1 5 5o ,o5 
i 4 (B -4- B") = 75" 48' 1", 60 
4 (8 — &") = 2 4 24 5 7 ,90 
Quindi lug tang B = 1 , 68565 1 6 — 
log sen lì = 9,9999077 -f- 
log cos B — 8,5i4356i — 
e perù log v/ = o, 1 25a552 -4- 

B = 9 1 ' io' 55", 1 6 
C= 48- — B ~ — 79 3i 53,56 

Quindi log tang B ' — 0,6517963 -|_ 
log sen B' — 9,9894662 -4- 
log cos Z?' = 9,5576700-4- 
e però log A' = 0,0145806-4- 
B '= 77' 35' 53 ", 65 
( 7 = 48 '— B ' = — 5 o io s 5 ,58 

4 (( 7 — C)= — 4 — 1 4 - 4° 44 ’ 99 
4((7-4-C}= — 64 5i 8,57 

l",o8 


4/ = -4-a5 5i 37 , 7 
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In seguili) ouciTcnio A = 1 (C v -f-C) = — 38 " 59' 4 o'\ 9 

X ' — C = -j- 13,7? X"“ C = — f— 1! io 42 , 7 

L 'AB del punto culminante al momento della prima 

osservazione = et -f- A . =1 69* 55 ' 44 *% 9 

c questa ridotta in tempo darà il tempo sidereo in 

prima osservazione . . =10' $9' 4 3 ”i 99 

tempo segnato dall’ orologio = t = =10 4 1 3 o 1 00 

errore dell’orologio . = 1 4 7 1 0 1 

Si Otterrà poi la latitudine dalle equazioni 


tang L — A cos (A — C) = A’ cos (A — C) , le quali si accordano a dare 
L = 45 ” 33 / 59", 5 . Se dei risultati ottenuti con questi due metodi si 
prendesse il medio, si otterrebbe 45 * 34 ’ 3 ", 75 , pochissimo dalla vera lati- 
tudine 45 " 34' 3 ", 5 diverso; onde scorgesi potersi essi utilmente talvolta 
sostituire alle osservazioni meridiane per la ricerca della latitudine. 


CAPITOLO IV. 

Relazioni fra le ascensioni rette e declinazioni , longitudini 
e latitudini degli astri. 


A,, 


37. ± X vendo osservata l 'Ali e la declinazione degli astri, oc- 
corre spesse volte di conoscere la loro longitudine , c la loro latitudi- 
ne , ovvero viceversa essendo conosciuta la loro longitudine, c la loro 
latitudine talvolta si desidera la loro Al f, e la loro declinazione. Es- 
porremo nei seguenti problemi i lapponi fra queste diverse quantità. 

Problema 1. Data PAR, e Li declinazione di un astro, deter- 
minare la sua longitudine e Li sua latitudine. 

38. (Fig. 16) Rappresenti Y l’ equatore , EY l'ceeliltica, Y l’equi- 
nozio di primavera. Conducete il circolo di declinazione SA perpen- 
dicolare all’ equatore , ed il circolo di latitudine S B perpendicolare al- 
l’ ecclittica . Dati ora AY — A R dell’astro , A S — dcclinaziouc del me- 
desimo , e l’obbliquità dell’ ecclitdca EY Q. si tratta ili trovare la sua 
longitudine Y C , e la sua latitudine S C . Si ponga E Y Q = « , 
A Y = * , A S—\. la longitudine dell’ astio C Y = / ; la latitudine 
CS= A; condotto l’arco di circolo massimo A Y , pongasi SY = E > 
SY A — <p . Si avrà dal triangolo rettangolo SA Y 

lane § 

( I ) cos P = cos et cos 0 ; (a) taug <p = - — 

' J scuci 
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Quindi il triangolo rettangolo S Y C darà 

( 3 ) seu X = seu P scu (<p — t) , (4) tang l — tang P cos (<p — i) 

per mezzo delle quali equazioni si potranuo sempre calcolare i valori 
di X c di l. Si possono dalle quattro equazioni precedend eliminare 
ancora i valori di <p e di P, ed otterremo le due seguend equazioni 

( 5 ) sen X = cos t sen S — sen i scn et cos $ 

... , scn t tane X 

(6) tang l = cos i tang et -4- — 2 — 

alle quali si può eziandio aggiungere la relazione cos X cos l — cos et cos 8 , 
la quale esprime esser l'arco S Y ipotenusa comune ai due triangoli 
SC Y, S I Y ■ 

Pnom,r.MA li. Data la longitudine l, e la latituilinc X di un 
astro S trovare la sua ascensione retta et , c la sua declinazione 8 . 
ag. ( Fig. 16) Pongasi A Y = P , SY C = 0 -, avremo nel triangolo 


sferico SCY rettangolo cos P=cosl cos X; tat>g(p = 


tang X 
scn l 


Avendo cal- 


colato P , <p col mezzo di queste due formule , nel triangolo rettan- 
golo SY -ri , osservando che S Y A ~ tp -{- t , avremo 

scn 8 = sen P scn (i -p- <p)'; tang tt = tang P cos (i -p- <p) 
col mezzo delle quali equazioni potrausi sempre calcolare 8 ed et . 
Da queste due uldme equazioni eliminando P e <p si ottengono le 
due seguenti 

( i ) scn 8 = sen t cos X scu l cos t seu X 

, seu t tang X 

cos t tang L — S . — 

cos l 


(a) tang tt • 


alle quali si può aggiungere la relazione cos et cos 2 = cos X cos /, 
eòe servirà di riprova al calcolo. 

3 o. Scolio I. La soluzione dei due preccdemi problemi si può 
far dipendere dalla risoluzione di un sol triangolo sferico nel modo 
seguente . Sia {Fig. i ?) Y Q l’ equatore , YC l’ ccclildca , P il polo del- 
l’ equatore, E il polo dell’ ecdòtica. Sarà E P CQ cq un circolo mas- 
simo perpendicolare all’ equatore ed all’ ecclitdea , e perciò l’ equinozio Y 
sarà il polo di questo circolo; quindi gli archi YC, Y Q, Y c, Y q 
saranno 11110 = 90“. Sia ora S un astio ; condotti i circoli di declina- 
zione, c ili latitudine PS A, E SII , sarà 

AY — AR di astro S=ct, AS— declinazione di A = 8 , 

Y B = longitudine di S= l, BS — latitudine di S — X , 

A Y B = Q C = ohbliquità dell’ ecdòtica = t . 

Nel triangolo EPS si avrà augolo E P S= 90-P-tt, P ES— 90 — l , 
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E P = \, PS— go— 5 , ES = 90 — X. 

Ora nel triangolo EPS essendo dati E P , ES, PES, si avrà 
cot ES scu E P ’ — 'cos E cos EP 


cot P — ■ 


scu E 


cos PS = cos E sen ES sen EP -f- cos ES cos E P 

tane X sen s — sen l cos i 

ossia — tana et = - — ; 

cos l 

sen B = sen l cos X sen t -f- sen X cos t , 
le quali si riducono alle formule (1), (a) del §. 29. 

Col mezzo dello stesso triangolo dati essendo i lati EP, PS, cr 
l’angolo EPS sarà facile di trovare ES, e l’angolo PES, e quindi 
la longitudine c la latitudine, e si ricadcrà nelle formule ( 5 ), (6) del 
primo. 

colio IT. Si può ancora riferire la posizione dell’astro S al- 
l’equatore ed all’ ecclittica col mezzo di coordinato rettangole, e da 
<(ueslc si possono con eguale facilità ricavare i rapporti generali fra 
l' AR , la declinazione, la longitudine e la latitudine esposti di sopra. 
Siccome un tal modo di determinare la posizione di un corpo celeste 
c utilissimo, massime nell’Astronomia fìsica , cosi crediamo doverlo qui 
inserire, come a suo luogo opportuno. 

( Fig. 18) Rappresenti S il cenno della sfera celeste, ed Sfili 
sia la superfìcie dell’ equatore , SliH' la superficie dell’ cccliuica - Sia 
P la posizione di un astro qualunque , e la intersecione SM Y dell’cc- 
elitlica con l’equatore sia diretta all’equinozio di primavera, da cui si 
principiano a numerare le ascensioni rette, e le longitudini. Siccome 
l’ Ali sj valuta per un arco dell’ equatore compreso fra l’ equinozio ed 
un pianti perpendicolare all’ equatore, che passa per l’astro dato, epe! 
centro S della sfera, cosi sarà eziandio uguale all'angolo clic l’ inter- 
sezione tli questo pianò cou l’equatore là colla linea degli equinozi . 
Se perniino si condunà il piano SPC perpendicolare all’equatore, 
l’angolo MSC sarà l ’ si fi di P, c l’angolo CSP, che rappresenta 
la sua distanza angolare all' equatore , sarà la sua declinazione. Con un 
discorso analogo si proverà, che condotto un piano SP M perpendi- 
colare all’ ecelitiica , sarà l’angolo MSM la longitudine, ed MSP la 
latitudine del dato astro P. Ciò posto, per l’astro P conducasi una 
perpendicolare PC ali’ equatore, c per lo piede C di essa un'altra per- 
pendicolare C M alla linea degli cqninnzj j saranno Sii , MC , C P le 
coordinate ortogonali di P rapporto all’ equatore . Parimente condotta 


problema 
5i. ! 
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PAI perpendicolare all'ccclitiica, conducasi pel suo piede AI la AIR 
perpendicolare alla stessa linea degli equinozi : Saranno AI R, C R com- 
prese in uuo stesso piano perpendicolare alla SY, e quindi l’angolo MRC 
rappresenterà l’obbliquità dell’ ecclittica . Le linee poi SR, RAI , MP 
saranno le cooidiuate ortogonali di P rapporto all’ ecclittica . Pongasi 
SR = x, R C —jr, CP = s, SP = r, 

SR= x, R AI == y , AI P = z , R P = r , 

RSC= et, CSP=Z\ RSAf=l, AISP — X , C 7 i.l/ = t, AIRP=Z 
Avremo evidentemente 

x = r cos et cos X , y — r scn et cos X , s = r sen X , 

x' = ;• cos l cos X , y — r sen l cos X , z = r sen X . 

Per trovare ora il rapporto fra x , y , s , x ' , y , z , se si clùama ^ 
l’angolo PRAI , t l’angolo AI li H , osservando, che le linee R C, 
RAI, RP sono in uno stesso piano , avremo le seguenti equazioni 
x = x , y = / cos ^ , z — r sen ^ 
y = r cos ( ^ t ) — y cos t — z sen t 
z —r' sen ( -f- « ) = z' cos t -hy' sen e 

Sostituendo ora i valori di x , y , z , x , y ‘ , z' dati di sopra avre- 
mo (dividendo per r) 

( i ) cos et cos X = cos l cos X ) 

(2) sen et cos X = sen l cos X cos t — sen X scn t > (.< 7 ) 

(2) scn X = sen X cos t -(- sen l cos X sen t ) 

La terza delle quali dà il valore eli scn X dato di sopra ; la seconda 
divisa per la piima il valore di laug et già riferito . 

Se invece avessimo espresso x' , y' , z' per x , y , z avremmo tro- 
vato le seguenti equazioni 

x' = x , y' —y cos t - 4 - * sen « j z' — z cos t —y sen t 
dalle quali si ricava tosto 

( 1 ) cos l cos X = cos et cos X ) 

(2) scn l cos X = cos t sen <t cos X -)- scn X scn t > ( B ) 

( 3 ) sen X = cos c sen X — sen t sen et cos X 1 

delle quali la seconda divisa per la prima dà il valore di tang l tro- 
valo di sopra . 

Alle formule (. 7 ) , (ZI) si suol dare ancora una forma molto più 
comoda per il calcolo logaritmico, inuoducendovi un angolo ausiliario . 
Per le formule (y/) pongasi 

(a) tang ^ — scn l cot X , ed esse diverranno 

( 1 ) cos u. cos X = cos l cos X ; (3) sen et cos X *=* 

* seu X cos (X — t) 

(a) scnò= 1 

cos £ 
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col mezzo delle quali si potrà facilmente determinare l’ AR. e la de- 
clinazione di un astro, conosciuta la longitudine e la latitudine. I va- 
ioli di * e di $ si potranno piu comodamente olteuere dalle seguenti 
equazioni, le ({itali non sono che una combinazione delle equazioni (A"). 

, . „ , . ... tang /sen (£ — t) 

(a) tane 7 — seu / col X ; (b) tang et = — 2 £2 1 

' seu ^ 

(c) tang S = scn et cot ( ^ — « ) . 


Parimcutc le equazioni ( 2 ?) si renderanno più atte al calcolo logaritmi- 
co introducendo un angolo ausiliario 7 ' calcolato colla seguente equaz. 
(a’) tang 'Q = seu et cot S . Esse iu folti diverranno 

( i ) cos X cos / = cos « cos b ; (a) cos X sen l = SCn scn 

cos 7 

... . sen S cos « ) 

( 3 ) sen X = > > - ■ 

cose 

dalla combinazione delle quali risultano le seguenti equazioni per cal- 
colare la longitudine, e la latitudine col mezzo della AR, e declinazione 

, ,, v/ , . ... , tana & sen 

(a ) tang £ = sen et cot 5 ; (b ) tang l = — 

sen e,' 

(c) tang X = sen l cot ( 1) . 

fc inutile avvertire , che sono gli stessi angoli di quelli adoperali 

superiormente nella trasformazione delle coordinate. 

3 a. Scolio III. ( Fig. 1 7) Accade spesse volle, clic oltre la lon- 
gitudine, c la latitudine di un astro data per l’ A R, e declinazione si 
desideri di conoscere l’angolo S compreso fra il circolo di latitudine 
ed il circolo di declinazione, al (piale si dà il nome di angolo di po- 
sizione . 11 triangolo EPS darà per determinare quest’angolo le seguenti 
equazioni 

„ seti t cos l sen 1 cos et _ cos » — sen S sen X 

scn A s — = : ; cos S = — 


cos § 


cosX 


1 S cos X 


le quali due equazioni ci daranuo l’angolo S, ed il quadrante in cui 
deve essere preso, (piando le AR e le longitudini si fanno crescere 
continuamente da o" fino a 360° . Che se si volesse determinare la 
longitudine , latitudine ed angolo di posizione al tempo stesso peri 'AR 
e declinazione , o viceversa , le relazioni del doli. Gauss ( Trig. Xil ) 
applicale al triangolo EPS somministreranno la seguente comodissima 
soluzione . 

VOL. 1, S 
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Per determinare l’ A /? . declinazione ed angolo S 
(e) senj 45°-f--f(a — V)} sen(45" — iS)=cos(45" — tZ)sen{ 45° — f(X-H)} s 
(a) cos j 45 -M(* — S)\ scn(45 — i8)=sen(45 •— i/)seuj45 — I(X — i)j f 
(5) sen{45 -f-i(i<4-^)}cos(45 — fS)=cos(45 — *Z)cosj45 — f(X-+-t)} f ^ ' 

(4) cos j 45 -M(«H-»S)} cos( 45 — iS) = sen(45 — +Z)cos> 45 — f(X_p-t)j ; 

Se si tratta di determinare ot, S, 8 dati essendo Z, X, 1 , i secondi 
membri saranno conosciuti , quindi la prima divisa per la seconda darà 
tang {45°-+- i(ct — S) } , e la terza per la quarta ci porge 

tang {45°-+- 1 (et -(-5) } , donde facilmente si rileveranno i valori di et 
c di S, i quali serviranno poi a couosccre il valore di 45 — 4 à . 

Volendo poi conoscere le longitudini, e le latitudini col mezzo delle 
ÀR, e declinazioni faremo uso delle seguenti quattro equazioni: 

( 1 ) sen{ 45* — +(/+V)}sen(45" — IX)=>cos(45’-4-lci) sen{ 45“ — f(8-+-t)| ì 

( 2 ) cos{ 45 — l(/-f-iS’)|sen(45 — iX)=scn(45 -+-iu) sen{ 45 — 1(8 — 1 )} ( , .y. 

(5) seti j 4 5 — 4(1 — iS()}cos(.j5 — 1 X)=cos( 45 -f-lst)cosj45 — d(8-t-t)} ( ' 
( 4 ) cos{45 — $(Z — ó^(Cos(45 — 1 X)=scu( 45 -t-fot)cos{45— 1(S — <)} 5 


I>a prima divisa per la seconda darà tang {45" — 1(Z-|-V)} , c la terza 
divisa per la quarta darà tang >45° — ? (Z — V)}, dalle quali ricaveremo i 
valori di Z, S; quindi avremo dalla prima, e dalla terza il seno, ed il 
coseno di 45° — IX; cosi pure dalla terza c dalla quarta. 

Problema III. Dato Z’All , c la declinazione di un astro deter- 
minare le variazioni della longitudine , e della latitudine per una 
piccola variazione nell' AR , e nella declinazione. 

53. Noi supponiamo in questo problema, che gli aumenti dell'///? 
e della declinazione siano tanto piccoli che le loro potenze superiori 
alla prima siano trascurabili. In tal guisa le longitudini, e latitudini pren- 
deranno aumenti tali , che eziandio le loro superiori potenze sarannq 
trascurabili. Ciò posto, supponiamo die 

et si cangi in ce — |— 8 oc > 8 in 8 -+- tZS, Z in Z - 4 - di, X in X-4-rZX. 
Differenziando le due equazioni sen X = cos 1 seti 8 — sen 1 sen et cos 8 , 
sen t tang 8 . 

e tang Z = cos 1 tang et -| — si otterrà 


(t) <zx = 


cos 1 cos 8 ■ 


cos et 

sen 1 sen et sen 8 


cos X 


di- 


sen 1 cos et cos 


s 8 


( 2 ) di _ *" s _^ ( cos ( , 


cos et 


sen 1 sen et tang 8 ) dot 


eosX 
cos‘ l sen t 
cos et cos 8 


eZet 


d 8 


Questi valori si possono porre sotto una forma pili comoda introdu- 
cendovi l’angolo di posizione S. In fatti se nel valoi-c di cos S dato di 
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sopra si pone in luogo di scn ò il suo valore dato nel problema li , 
esso diviene 

eos t cos’ 8 -q- seu « scn 8 cos 8 sen cos t cos 8 scn « sen 8 scn ot 

COS ò = — = 

cos A cos ò cos A 

Col mezzo di questo valore , e di quello di sen S del numero pre- 
cedente, i vaioli di d A e di di divengono 

( i ) d A = cos S di — cos 8 sen S d a. ) 

. . .. cosò’ cos 8 , sen ò’ „ C (E) 

(a) di = di ( ^ 1 

cos A cos A ) 

le «piali completamente risolvono il proposto quesito . Esse riescono 
inesatte quando l’astro è molto vicino al polo dell’ ecclittica , essendo 
allora cos A molto piccolo • 

Problema IV. Data una piccola variazione alla longitudine ed 
alla latitudine, determinare le variazioni che ne risultano nell’ AJI, 
e nella declinazione . 

54 - Si potrebbero tali variazioni ottenere differenziando i valori di 
tang et , e di scn 8 dati nel problema II , e facendovi delle riduzioni 
analoghe alle già accennale nel problema precedente, si giungerebbe 
sempre allo scopo desiderato . Ma è pili semplice dedurre dalle equa- 
zioni (E) del problema precedente i valori di d et e di d i espressi 
per di, d A. Si troverà così 

di = scn S cos\ dl-{- cos Sd\; dx = cosS < ' <>S ~ di — ■ d\ 


cos 8 


cos 0 


le quali cessano di essere utili quando l’astro è molto vicino al polo 
dell’ erpiatore . 

Scolio. In tutte le formule precedenti, se tanto le AR, quanto 
le longitudini si fanno procedere da o’ fino a 36 o", le regole ordina- 
rie dei segni delle funzioni trigonometriche daranno sempre senza al- 
cuna iudetcnniuaziouc le cercale quantità. Le declinazioni, c latitudini 
boreali essendo riguardate come positive, le australi dovranno sempre 
reputarsi negative. 

35 . Per dare un esempio numerico rcladvo al calcolo delle longi- 
tudini e latitudini degli astri col mezzo delle loro ascensioni rette , e 
declinazioni, calcolo in Astronomia comunissimo, proponiamoci di tro- 
vare la longitudine c latitudine di nn astro, la cui A R c declinazione 
fossero le seguenti et = t 28“ 7' 57", 9; 8 = 3 ° 2 5 ' 53 ", 3 , mentre 

l’ohbliquità apparente dell’ ecclittica era t = a 3 ° 27' 4 a'\ 0 . 

IVoi sceglieremo per guida del calcolo le formule (a), , (c) 
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deilo scolio li , che sono le piu semplici , ed in seguito ricercheremo 
le stesse quantità colle precedenti quattro equazioni ( 1 J ) , lasciando alla 
diligenza dei giovani studiosi l'esercizio numerico del medesimo esem- 
pio colle equazioni (B'), le quali presentano nel calcolo più punti di 
tiscontro . 


Tipo del calcolo colle formulò (d), ( b ’), (c'). 


log scn et = 9,8957440,64- 
log coi 8 s= 1,2270841,24- 
log taug <£' = 1 , 1 228281 , 84- 

log tang et =-= o, io5i 1 7 1 ,g — 
lug sen (^'-i -0 = 9.9752720,04- 
c. log scn ^ *0,001 2298, 84- 
log tang / = 0,0816190, 7 — • 
Quindi l = 1 29" 58 ' 5 o", gì 


£= 85 ’ 4 1' 24", 11 
t = 2 5 27 4 3 . 

£ -+■ « = • 09 9 6,71 

logcot — 9, 5406986, 7 — 

log seti / = 9, 886482 1 , 1 4- 

log tang X = 9, 427 1 807, 8 — 
\ = — i4’ 58 ' 16", 5 9 


Essendo tang l negitiva, potrebbe essa appartenere tanto al secondo 
come al teizo quadrante della circonferenza . Essa però deve sempre 
prendersi uolio stesso quadrante , in cui trovasi dato et . Relativamente 
all’angolo X rappresentante la latitudine dell’ astro, siccome essa, fatta 
astrazione del segno , deve sempre essere <C 90“ , cosi , quando l’an- 
golo X risulta negativo, rappresela una latitudine australe. 

Se si desiderasse inoltre l’augolo parallattico S, ollerrassi , mediante 

la formula sen S = — — , di cui eccoite il calcolo 

COS& 


log sen t = 9,60005574- 
log cos l = 9, 8o j 865 o — - 
c. log cos S = 0,000761 84- 

log seti S= 9 , 4 o 56585 - — 


Quindi deducesti’ - — t 4"44 54 i 6, 
c pi elidendo il suo supplemento a 
560', sarà iS 1 = 345" 1 5' a 5 ", 5 . 


A vero dire il valore negativo di sen S potrebbe convenire ezian- 
dio ad Un arco compreso fra 180" e 270*. Per togliere l’ ambiguità 

. . „ . , „ cos t — scn X sen S , , 

convten ricorrere alia formula eos ò — , la quale 

cos X cos 5 

dà evidentemente per cos S un valore positivo , e perciò l’ angolo S 
necessariamente compreso fra 270* e 56 o‘, come lo abbiamo deter- 
minato , non essendosi altro quadrante , clic porga al tempo stesso i 
seni negativi , cd i coseni positivi . 
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j tipo del calcolo secondo le quattro equazioni (D) del §. i 2. 


Riprendendo le (piautità et = 1 28’ 7' 57", 9 ; B = 4- 5 ° 23 ' 55 ', gj 
i=2 5'‘27'42'',6 ne dedun'emo i seguenti valori 45 — -f- «■= io 9 ° 3 ' 58 ' , ,g 5 , 
45 — ♦(?-{-()= 5 i* 54 ’ 22", o 5 ; 45 — 4 (?—«) = 55 “ 2' 4", 65 . 
log cos (45*4 - 4 et) = 9,5 1 4 ioo 5 ,g — log seu (45'4-4i«)=9,9754964,74- 

l.seu{ 45 — 4($4-t)} = 9,7 18984 1,74- l.sen {45 — 4 (S — 0 I= 9 ’ 9 I 55 48 i ,74- 
I . COS j 45 — +(S-(-t) } = 9,930427 2, 2-f- l.COs{ 45 — *) | =9,7 582 l 62 , 5 -+- 

Quindi colla scotta delle equazioni (D) foitneremo le seguenti 

(1) log sen { 45 — 4 (/ -4- iV) } sen (45 — 4 X) = 9, 255o845,6 — 

(2) log cos | 45 — 4 (l -+- *V) } scn (45 — 4 X) = 9, 889044G, 44- 

( 5 ) log sen { 45 — 4 (l — S) } cos ( 45 — 4 X) = 9,4445376,1 — 

(4) log cos j 45 — 4 (7 — ,Sj}cos( 45 — 4 X) = 9,7537127,24- 

( 5 ) 0 ) — ( 2 ) — lo fJ ,an S {45 — 4 (Z - 4 - 5 ) } = 9, 3440599, 2 — 

( 6 ) = ( 5 ) — ( 4 ) = log tang i 45 — 4 (Z — S) j = 9, 7 1 08 1 48, 9— 

(7) . log sen {45 — 4 (/-|- 5 ')} = 9,5337oi5,5 — 

( 8 ) log cos {45 — 4 (Z 4- S) | = 9,989661 6, 4-4- 

(9) log scn {45 — 4 (/ — .$)} = 9,6099586,5 — 

(10) log cos {45 — i(l — 5 )} = 9,9491257,64- 

(11) -(•)— ( 7 )=( a )— ( 8 )=logscn( 45 — 4 X) = 9,8995850,24- 
(ta)=( 3 )— (9)=(4)— (to)=logcos( 45 — 4 X) = 9,7845889,64- 

Avendo cioè propalalo il posto in catta per le 1 2 precedenti equa- 
zioni , ridurremo a numeri le prime sei; quindi dalla ( 5 ) c (6) dedur- 
remo gli angoli 45 — 4 (/-4-.V); 45 — 4 (/ — S ) , dei quali scriveremo 
i log sen , e log cos nelle (juattro seguenti per dedurne poscia le ul- 
time due . 


Nel nostro caso la ( 5 ) e (6) daranno (avendo riguardo ai segni 
delle prime quattro , ed osservando che l’angolo 45 — 4 X è sempre 
positivo, e <1 90“) 

45— 4(/-|-5)=547* 52 ' 5 t", 84; 45 — 4 (/— S)= 332 ' 48' 17", i 5 
e quindi 90 — / = 3 ao 21 9,07; — - $ = 14 44 34 , 6t 

cioè 1 -— 1 29 38 5 o , g 5 ; A’ = 345 t 5 a 5 , 5 g 


Ja(ii)dà 45 — 4 X= 5 a 29 8,29) 
la (12) 45 — 4 X= 5 a 29 8 , 55 ) 


c però X = — 14 58 16 ,64 


La quasi coincidenza delle due equazioni (1 1), (1 2) forma una riprova 
del calcolo , la piccola differenza di o", 06 essendo dovuta alle parti 
proporzionali . 

In epiesti due esernpj mi sono servito delle tavole a sette eifre , 
tenendo conte nelle parli proporzionali eziandio dell’ ottava cifra, clic 
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esse introducono, lina tale precisione è sovente inutile, e situisi tras- 
culaie . La conformità dei risultati ottenuti coi due sistemi di fornitile 
serve loro scambievolmente di riprova. 

Problema V. Data i altezza e i azimut di un astro col tempo 
sidereo corrispondente , trovare la sua ascensione retta, e declinazio- 
ne , ovvero la sua longitudine e latitudine . 

56. (Fig. 7) Considerando il tiiangolo sferico PZS, avremo qui 
date le seguenti quantità , 

P Z = complemento di latitudine = 90 — Z, , elle porremo = IJ 
Z S — complemento di altezza = distanza di astro al zenit = h' 

P Z S = supplemento di azimut , . . = Z 

Risolvendo colle formule esposte nella Trigonometria questo triangolo 
otterremo PS, complemento della declinazione; e l’angolo ZPS, os- 
sia l’angolo orario. Se l’astro ha già passato il meridiano si toglierà 
dal tempo sidereo ridotto in gradi , ovvero si aggiungerà al tempo si- 
dereo, se non ha ancora passato il meridiano , e si fumici à l 'AR del- 
P astro . 

Determinata così la declinazione e 1 ' AR, se ne potrà colle for- 
mule precedentemente esposte assegnare la sua longitudine e la sua la- 
titudine . 

Con questo mezzo si possono determinare , rapporto idi’ equatore , 
le posizioni di quegli astri, che per la prima volta si osservano nel 
cielo stellalo. Non si ha bisogno che di un orologio ben regolato al 
lentpo sidereo, c di un buon quadrante mobile con un circolo orizzon- 
tale per osservante ad un dato istante l’altezza e l'azimut. 

Scolio. Qualora trattisi di determinare la posizione di un asuo in- 
cognito , come per esempio di una nuova cometa rapporto all’ equa- 
tore, mediante un quadrante mobile, dopo avere reso orizzontale il 
• circolo azirnulr.il! conviene determinare la posizione del principio di 
numerazione tanto del circolo sopraddetto, quanto del quadrante verti- 
cale. Si ottiene questa coti somma facilità osservando collo strumento 
l' altezza e l’azimut di una nota stella. Si calcola poi per il tempo 
dell’osservazione l'ulta c l’altro, e confrontato il risultato del calcolo 
con l’osservazione si otterranno le quantità , che alle altezze ed azimuti 
osservati nello strumento conviene aggiungere o sottrarre per ottenere 
le vere altezze ed i veri azimuti , dei quali si deve far uso nel pro- 
blema pi eeedenic . 

Gli Astronomi però di raro pongono in opera questo metodo per 
determinare la posizione di uu nuovo astro ; essi ne osservano o me- 
diante una macchina equatoriale , o mediante uu micrometro applicato 


Digitized by Google 



G5 

ad un canocchiale le differenze di A R , c di declinazione con una stella 
nota , donde tosto si ottiene la sua vera posizione rapporto all’ equatore . 

La descrizione poi di queste macchine ci porterebbe troppo in 
lungo , e sarebbe pressoché inutile ; più chiaramente c speditamente 
potendosi esse rilevare dalla loro ispezione all’ osservatorio , e dalle le- 
zioni pratiche , che sull' uso loro ivi si danno , 

CAPITOLO V. 

Del moto del Sole ; metodi per determinare la sua orbita . 

3 7. -A-bbiamo già indicato, che il Sole oltre il moto diurno co- 
mune a tutti gli astri , ha pure un movimento particolare , col quale 
egli cambia di posizione rapporto alle stelle fìsse. In virtù di un tal 
movimento egli va trasportandosi sempre da occidente verso oriente di 
circa un grado per ogni giorno in un piano inclinato all’ equatore ce- 
leste di a3“ 28' circa. Così se in un determinato giorno dell’anno il 
Sole , ed una stella fissa passano contemporaneamente il meridiano , il 
giorno seguente , la stella nell’ orologio astronomico ritorna alla mede- 
sima ora , ed il Sole viene al meridiano dopo la stella ; lo che prova 
essersi egli trasportato verso oriente di un grado . Due giorni dopo il 
Sole passerà al meridiano 8' dopo la stella, e così in seguilo, finché 
dopo 1 5 giorni, essendo la stella ritornata ai meridiano, il Sole ne distà 
ancora di un’ora verso oriente. Ha dunque il Sole un niovimonlo suo 
particolare , in virtù di cui sei libra trasportarsi verso l’ oriente in modo 
che dentro lo spazio di un anno , ossia 5f>5 giorni , apparisca di ovet 
percorso l’ intera circonferenza deli’ecelittica. 

58. Per riconoscere ora più da vicino il moto del Sole , e scuo- 
prire le leggi, alle quali ubbidisce, supponiamo clic un osservatore 
giornalmente si occupi ad osseivarc la sua A R nel momento che passa 
pel meridiano, e la sua declinazione. Egli otterrà 1 ' AR osservando 
giornalmente il momento del passaggio del suo centro pel meridiano 
all’orologio astronomico, e ridueendo un tàl tempo in gradi. Otterrà 
la sua declinazione togliendo dalla latitudine la distanza del suo centro 
al zenit . Per meglio tener dietro al moto del Sole noi supporremo , 
clic il lettore abbia soli’ occhio l’ Effemeridi di Milano, per esempio, 
dell’ anno 1809, ove trovami registrate le ascensioni rotte e declina- 
zioni del Sole per tutti i giorni di quell’ anno pel mezzodì di Milano. 
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Sebbene esse 11011 siano siate realmente osservale, sono però il risul- 
talo delle tavole solari forniate sulle osservazioni . 

5 g. Dall’ andamento di queste posizioni egli è facile di raccogliere, 
che il Sole verso il ai di Marzo trovavasi nell’ equinozio di primavera 
con o° o* di A lì , e con o* o di declinazione; che ili seguilo tanto 
la sua AR, quanto la sua declinazione hanno continualo ad aumentare 
lino al ai di Giugno. A quest’epoca la sua declinazione giunta al suo 
massimo aveva una piccolissima variazione diurna, ed il Sole sembrava, 
per cosi dire, rapporto alla declinazione stazionario. La sua AR tro- 
vavasi allora di 90*, e la sua declinazione era 25 " 27' \i " . Dopo il 
21 di Giugno la declinazione del Sole principia di nuovo a diminuire 
per gradi insensibili , la sua A R diurna si aumenta di piti in più , co- 
sicché verso il 25 di Settembre si trova pervenuto di bel nuovo al- 
l' equatore con o" o' di declinazione , c con 1 80“ gradi di AR , cioè 
ritrovasi in un punto del cielo stellato diametralmente opposto a quello, 
in cui trovavasi verso il 21 di Marzo. Dopo questo tempo il Sole 
discende sotto l’equatore, c da esso si allontana di più in più, finché 
verso il 22 di Dicembre lia acquistalo una declinazione australe uguale 
in grandezza alla declinazione boreale del 2 1 di Giugno . La sua AR 
è allora 270', e la sua declinazione australe varia da un giorno all’al- 
tro pochissimo, cosicché sembra egli di nuovo stazionario, rapporto 
all’equatore. Principia quindi di nuovo ad avvicinarsi all’equatore, e 
la sua declinazione australe divenendo di giorno in giorno più piccola, 
egli si ritrova verso il ai di Marzo di nuovo all’equatore donde parti, 
per riprincipiare il suo corso cou lo stesso andamento nell’ anno sus- 
seguente . 

4 o. L’ipotesi più semplice che si possa fare sul molo del Sole è, 
che egli descriva una curva piana rientrante . Per determinare in que- 
sta ipotesi la natura della trajeltoria , principiamo dal determinare la 
posizione del piauo , in cui essa giace relativamente all’ equatore , la 
quale sarà totalmente determinata , quando si conosceranno le sue in- 
tersezioni col piano dell’equatore, e La sua inclinazione al medesimo. 

Per conoscere l’istante del passaggio del centro del Sole per l’e- 
quinozio di primavera, scegliamo dalle citale Effemeridi le segueuti os- 
servazioni , le quali danno la posizione del Sole , (piando si trovava 
nelle vicinanze dell’ equatore al momento del suo passaggio pel meri- 
diano di Milano , ossia al mezzodì vero di Milano . 
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1809 

AR di $ 

DifTcr. 

Deelinaz. di 0 

Diff. 

Marzo 20 

2 1 

22 
20 

359* So' 48" 
0 a5 a3 
t 19 56 

a 14 37 

54' 55" 
54 53 
54 3i 

— o ta 40 
+ 0 11 1 

-p-o 34 4* 
+ 0 58 ao 

-4-a5'4t" 
a 5 40 
a5 89 


Si vede di qui che tanto le AR, quanto le declinazioni formano una 
serie algebrica con le differenze seconde costanti; si le une che le 
altre passano per zero fra il giorno ao ed il giorno ai di Marzo; la- 
onde il Sole passò per l’ equinozio fra il ao ed il a t dello stesso mese . 

Prendendo per primo termiue della serie l'osservazione corrispon- 
dente al giorno ao , chiamando x il posto di un lemùne qualunque , 
jr il lenitine corrisponderne nelle serie delle AR osservate , avremo 
jr = 359 ° 3 o’ 48” * 4 - + e facendo x = 1 , = a si avranno 

per determinare i coefìicieuti B , C le due seguenti equazioni 

tì -|- C = 54 ' 35 "; a B -+■ 4 C = 1 09' 8" 
donde rilevasi B = 54 ' 36 " ; C = — 1". 

Ora pel momento dell’ equinozio , avendosi jr — 36 o” , si otterrà 
per detenninare x la seguente equazione 0376 x — x' = l'jSa' , 
ossia prossimamente x — n, 534886 = 1 a h 5 o' 1 . 

Trovossi peliamo il Sole nell’ equinozio il giorno ao di Marzo a 
1 a* 5 o' 1 4" dopo il mezzodì vero al meridiano di Milano , 

Si può trovare eziandio ristante dell’equinozio dalle declinazioni 
osseivate, ricercando il tempo, iu cui la declinazione è = o • Posto 
come sopra x il posto di un termine qualunque della serie delle de- 
clinazioni , cd y il termine stesso , si avrà dietro la natura delle serie 
algebriche = — t a' 4 o" B x -\-C x‘ , Ponendo poi ar — 1 , x= 2 

ed jr — -4- 1 1' 1", =-f- 34 ‘ 4 |, V s * ottiene Z?= i 4 at", 5 , C= — o", 5 . 
Quindi fallo j'=o, si troverà il corrispondente valore di x da aggiungere 
al mezzodì del gioivio ao per ottenere il tempo del passaggio del Sole 
per l’equinozio. Fatto il calcolo si troverà a- = 0,534827 = 1 a* 5 o' 9", 
e perciò ristante dell’ equinozio trovasi determinato dentro pochi se- 
condi di tempo col mezzo delle declinazioni con uguale facilità e pre- 
cisione clic colle AR, 

4 > • Non dobbiamo qui tralasciare d’osservare, che l’istante del 
passaggio del Sole per l’equinozio si può sempre otteni e dalla serie 
delle declinazioni osservate ; non così facilmente dalla serie delle AR. 
In latti egli k sempre facile osservare la declinazione del centro del 
Sole, noia essendo la latitudine geografica, e possedendo un quadrante 
vot. 1, Q 
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murale , o un circolo per misurare le distanze degli astri dal zenit . 
Ma per osservare le Ali del Sole convien aver prima regolato un 
orologio sul tempo sidereo, e quindi convien conoscere esattamente 
l’ AR di una determinata stella , la tpial cognizione suppone già ((nella 
della posizione dell’ equinozio (§. 18 scol.). Egli è pertanto più 

semplice partire dalle osservazioni delle declinazioni in questa ricerca , 
qualora non si abbia un buon orologio regolato al tempo sidereo , 
ed un buon catalogo di stelle per regolare l’ andamento diurno dell’o- 
rologio. 

4 a. Siamo ora anche in istalo d'insegnare il modo di determinare 
l’ AR di una stella , qualora siasi determinato il momento del passag- 
gio del centro del Sole per l’equinozio mediante la serie delle decli- 
nazioni osservate . Supponiamo a tale oggetto , che siasi osservato non 
solo la distanza del Sole dal zenit per determinarne la declinazione , ma 
ad uno stromcnto di passaggi , e ad un orologio in modo regolato , 
che segni 2 ^ o' o" fra due consecutivi passaggi di una medesima stella 
pel meridiano siasi notato il tempo, in cui tanto il centro del Sole, 
quanto una qualunque stella attraversano il meridiano. La differenza 
dei passaggi della stella, e del Sole nel giorno ao di Marzo sia = t . 
Sarà f ridotto in gradi a ragione di 1 5 gradi per ora la distanza del 
centro del Sole alla stella valutata nell’ equatore, ossia sarà la differenza 
fra l’ AR del Sole e della stella . Siccome il Sole percorre nell' equa- 
tore un arco di 5 4 ' 55" fra il ao ed il 3 1 di Marzo, così il ai la 
distanza fra il centro del Sole e della stella (valutale nell’equatore ) 
sarà = t — 54' SS*. Quindi le differenze d ’AR fra il Sole e la stella 
saranno come segue 


1809 


Marzo ao 
ai 
aa 
a3 


Differ. di AR osservata 


t 

t— 54' 55" 

t— 54 55 —54' 35” 

t— 54 35 —54 33 — 54' 5 1 " 


Si vede di qui, che le differenze d ’AR fra il Sole e la stella quali 
verrebbero osservate , costituiscono una serie algebrica di secondo or- 
dine, di cui il termine generale sarà y—t — 54* 36" x - 4 - 1 " x’ . 
< Ira quando il Sole trovasi nell’ equinozio , jr è evidentemente Y A R 
cercata della stella. Trovandosi pertanto il Sole nell’ equinozio quando 
* = 0,534837 ($- 4 °) sostituendo nel valore di jr questo valore di x 
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si otterrà AR cercata y = 1 *]$\\ 80 » t — 39' 1 1 ", 8 . Cono- 

sciuta poi 1 * AR di una sola stella si potranno sempre col mezzo di 
essa determinare le AR delle altre, come si è detto al cap. II (1). 


( 1 ) Dopo di avere esposto i metodi per determinare 1* obbliquità dell* re- 
clitticu e la posizione dell’ equinozio , non sarà inutile indicare come cou tutta 
la precisione, di cui le osservazioni sono suscettibili, dedurre si possano le 
ascensioni rette di una o più stelle per riportarvi in seguilo tutte le altre , av- 
vegnaché il metodo esposto in questo numero non sempre cosi comodamente 
applicare si può alla pratica . Con molta precisione si ottengono le AH delle 
stelle confrontandole col Sole quando egli trovasi nelle vicinanze degli equi- 
nozi, c prendendo il medio dei risultati ottenuti dai confronti fatti verso l'c- 
quiuozio di primavera, ed il successivo equinozio d'autunno, si avrà l 'AR me- 
dia dell* astro per il tempo del solstizio libera dai pìccoli errori che provenire 
potrebbero da un'incertezza nelle rifrazioni astronomiche , nella latitudine c nel- 
I’ obbliquità dell’ ecctiilica . Ecco poi come stabilire dovremo gl* indicati con- 
fronti . 


Siasi osservato per un giorno nelle vicinanze dell* equinòzio di primavera 
il Sole nel meridiano , determinando con molta precisione la distanza del suo 
centro dal zenit, la quale, corretta dalla rifrazione e paralasse, sia *= z , ed il 
suo passaggio ad un orologio regolato al tempo siderale $ I* istante del passaggio 
del Sole pel meridiano in tempo dell'orologio ridotto in gradi sia = r. Del 
pari nella stessa giornata osservata la stella, supponiamo che l’orologio notasse 
il tempo T ridotto esso pure in gradi . 

La distanza del Sole al zenit essendo = z, se per / indichiamo la latitu- 
dine, la declinazione sarà «= / — z, e posta 1' obbliquità data dalle tavole = « 
si calcolerà 1* ascensione retta del Sole a colla formula sen a = tang (/— z) cot e . 
Trovato a, sarà AH appar. della stella =ra-+-7’ — *t. Applicando a questa 
ascensione retta le piccole correzioni dovute all'aberrazione e nutazioni, delle 
quali tratteremo a suo luogo , si otterrà YAR media della stella, la quale sa- 
rebbe esatta (facendo astrazione dagli errori delle osservazioni in /, 7’ ,z, clic 
io moki confiditi si compensano) se tale fosse «. 

Funghiamo ora che u sia sottoposta ad una piccola incertezza dipendente 
da un errore nella latitudine, nella rifrazione alla distanza z dal zenit, e nel- 
l’ obbliquità dell* «eclittica . Se indichiamo per dl f dr c di le correzioni di 
queste quantità, e per </« la correzione che ne risulta nel valore di < 1 , si ot- 
terrà d u dilTcrenziaudo l’equazione sen « = tang (/ — z) col 1 , che sarà perciò 

, di — dt tang ( / — z )dt , . 

cosi espresso a a cos a c=s ■ ■■ coti . supponendo ora, che 

cos* (/— z) seu*» 


nella distanza z non siavi altro errore che quello proveniente dall incertezza 
delle rifrazioni, dovremo porre dzz=zdr f e perciò avremo 

», di — dr coti tang ( A— z ) m 

AR di stella* ^ » *- 6 


t -+• T — t — fr- 


ette* ( /•— z ) cos a 


seri* < cos a 


m indicando la somma delle correzioni dovute alle aberrazioni e nutazioni. 


Se ora sarassi osservata la distanza del Sole al zenit nelle vicinanze del- 


l'altro equinozio, e particolarmente quando era presso a poco uguale all' osser- 
vata nel primo equinozio, e se ne sarà del pari dedotta dietro la data oblili- 
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45 . Dopo questa breve digressione ritorniamo al molo del Sole. 
Avendo determinato i punti, nei quali l’ ccclitticn taglia l’equatore, ed 
il tempo, in cui il Sole trovossi negli cquinozj, possiamo' determinare 
l’inclinazione del piano dell’ ecclittica all’ equatore . 

Egli è evidente , che prolungando il piano dell’ ecclittica fino al cielo 
stellato, genera ivi un circolo massimo della sfera, il quale fa con l'e- 
quatore un angolo uguale alla cercala inclinazione. Ora la misura di 
quest’ angolo uguaglia la massima declinazione del Sole , la quale ha 
luogo quando 1 ’ AR del medesimo è = 90 . Per trovare l’inclinazione 
dell’ ecclittica all’ equatore , convicn pertanto determinare delle declinazio- 
ni osservate la massima, che ebbe luogo verso il ai di Giugno. Ecco 
come procederemo 


1809 

Declina?., bor. 

Diff. 1. 

Diff. 2. 

Giugno 20 

21 

22 
a 3 
*4 

a 5 * 27' 1 8" 
a 5 27 4* 
25 27 59 

25 27 i 5 

26 26 22 

-b 2 5 " 
— 2 

— 26 

— 5 i 

• 25 

— 24 

— 25 


Apparisce di qui , che le declinazioni osservate fonnano una serie al- 

'V'X, 


quità t YAR del Sole, indicando per le quantità in questa se- 

conda osservazione corrispondenti ad a, t , T f z f m f si avrà del pari (osservando 
essere dz'ssdr) 

,. ,, , _ dl—*~dr cot r fnnflr , 

c os* ) cos sea* t cosa’ 

Queste due differenti determinazioui daranno nelle due epoche YAR della 
stella riferita all* equinozio medio, la loro semisotuma porgerà YAR della 
stella rapporto all* equinozio medio per l’epoca media fra le due osservazioni, 
la quale quando le distanze del Sole dal zenit sono uguali, cade nel giorno del 
solstizio, e quando poco differiscono dall’ eguaglianza, è a quello vicinissima. 
Quando z ssz i è evidente che a a = 1 8 <>° * perciò cosa = — cosa, segue 
di qui, che nella semisomma i termini dipendenti da dr t di , di svaniscono, 
o sono trascurabili quando a -+- a‘ poco differisce da i8o°. 

Questo vantaggio unito a quello della gran precisione, con cui <r, a pos- 
sono determinarsi nelle vicinanze degli equinozj col mezzo diz,z',le cui gior- 
naliere variazioni sono le più forti , rende questo metodo esattissimo e prege- 
volissimo. In tal guisa i celebri astronomi Maskeline e Piazzi hanno determinato 
la posizione di alcune principali stelle , che hanno servito a quest’ ultimo di 
base al suo grande catalogo, opera la più perfetta de* nostri giorni , e che ren- 
derà sempre celebre fra gli Astronomi il nome del suo Autore . 
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gebrica a differenze seconde costanti, giacché il piccolo «alto di i ", 
che si osserva è dovuto all’ avere messo le decime di secondo nelle 
declinazioni . Il termine generale della serie si troverà espresso ( partendo 
dall’ osservazione corrispondente al giorno ao) da 

y — a 5 ° 37' 18“ -f- 55 ", 5 x — 13", 5 a?* 


Il massimo valore di jr ricavato da questa equazione sarà la cercata 

d r 

declinazione. Ponendo pertanto =* o si ricaverà ar = i , 4a. Quindi 

a x 


il massimo valore di jr sarà = 3 3 ° 37 ' 45 ", 2. Tale era appunto l’ob- 
biiqtiilà apparente dell’ ecclittica . Il Sole ebbe la massima declinazione 
il giorno 30 -f- 1,43 di Giugno, ossia il ai a io h 4 ' 48" dopo il 


mezzogiorno . 

Si troverà del pari, che la massima declinazione australe del Sole 
ebbe luogo verso il 33 di Dicembre, e fu uguale alla massima decli- 
nazione boreale. 


Quei punti , nei quali la declinazione del Sole cessa di aumentarsi 
chiamami solstizj , appellandosi il primo solstizio estivo, ed il secondo 
solstizio jenutle . 

I paralelli all’ equatore percorsi dal Sole nel giorno del solstizio in 
virtù del moto diurno si chiamano tropici , e diccsi tropico del can- 
cro quello che vieti percorso dal Sole nel giorno del solstizio estivo; 
tropico del Capricorno quello che è percorso nel giorno del solstizio 
jemale. Sono adunque i tropici due circoli minori della sfera distanti 
dall’ equatore di a 3 “ 38' iu circa, oltre i quali il Sole non è giammai 
^asportato in virtù del suo moto annuo. 

L’angolo dell’ ecclittica coll’equatore poco fa determinato chiamasi 
obb liquidi dell' ecclittica . 


44 - Stabilita cosi la posizione del piano , in cui abbiamo supposto 
compreso l’orbita rientrante del Sole, convieu vedere se essa soddisfa 
a tutte le altre osservazioni intermedie. A tale oggetto ( big- 19) sia 
BAE l’equatore celeste, tì l’equinozio di primavera, da cui si nu- 
merano le A li nell’equatore, e le longitudini nell’ ecclittica , BCF sia 
l’ ecclittica, come è stata determinata nei §§. antecedenti. Posta l’Alt 
del Sole in un giorno qualunque dell’ auno = B A = et , e 1 ’ angolo 
B — i, sarà tang BC= tang i seri « . Se dunque il Sole trovasi effettivamente 
nel piano del circolo BCF la sua declinazione osservata dovrà allora 
coincidere con la quantità BC calcolata dalla precedente equazione. 
Verificandosi questa coincidenza dentro bruiti assai ristretti prova che 
il Sole si muove presso a poco nel piano dell’ ecclittica. Le minime 
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aberrazioni clic vi si scuoprono in parte dipendono dagli inevitabili er- 
rori delle osservazioni , ed in patte da alcune piccole alterazioni, delle 
quali la spiegazione appartiene alla meccanica celeste; sono esse però 
così piccole , che si possono in una prima approssimazione trascurare . 
45. Se si determina la posizione dell’ equinozio nell’ equatore rap- 

1 torto ad una stella fissa , c l’ obbliquità dell' cccliltica in due epoche 
onlanissime , differenti fra loro per esempio di 1 00 anni , si avrà oc- 
casione di ìiniarcare , che non sono esse coincidenti ; ina che l ’ A R 
della stella, e la declinazione hanno variato, come anche avià variato 
l’ obbliquità deH’ccclittica. Quanto alla variazione dell’ ohbliquità dcl- 
l' ecclittica , essa diminuisce pressoché proporzionalmente al tempo. Con- 
frontando le osservazioni amiche con le moderne, si è trovato la di- 
minuzione dell’ obbliquità dell’ ecclittica di 5 a" per 100 anni, ossia di 
o", 5 a per ogni anno. Oltre tpicsta costante diminuzione progressiva, 
essa è sottoposta ad alcune altre piccole oscillazioni , delle quali par- 
leremo in seguito. La teoria di questi movimenti e di queste oscilla- 
zioni appartiene alla meccanica celeste, e in essa si dimostra, che la 
diminuzione successiva dell’ ohhliquilà amba diminuendo a seguo che 
collo svolgersi dei secoli si cangcià in aumento. 

Per quanto poi riguarda la variazione progressiva osservata nelle 
AR e nelle declinazioni delle stelle, si deve prima di tutto notare, 
clic rapporto ad una medesima stella queste variazioni sono presso a 
poco proporzionali ai tempi, ma variano sensibilmente da una stella 
ad un’altra. Se peto di molte stelle si determinano in due epoche 
molto fra loro lontane le AR e le declinazioni , e mediante di queste 
colle fonnule esposte al cap. IV si calcola per le medesime epoche la 
loro longitudine c la loro latitudine, si troverà 1 .* che le latitudini sono 
rimaste presso a poco costami; 2 .* che le longitudini hanno tntte au- 
mentato di una eguale quantità , la quale in 1 00 anni è circa 
5 o25"= 1 * 25' 45' , ossia le longitudini tutte delle stelle aumentano 
di 5o", 25 circa per ogni anno. Quest’aumento progressivo delle lon- 
gitudini delle stelle fisse è combinato con alcuni altri piccoli movimenti 

t eriodiei , dei (piali tratteremo in un capitolo apposito nel secondo vo- 
tine • Frattanto non avendo tigna rdo, che a questo moto progressivo 
delle stelle in longitudine, egli è evidente che vieti esso egualmente 
bene rappresentato , se supponiamo che le stelle restano fisse rapporto al 
piano deli’ ecclittica , c che invece 1’ equinozio , da cui le longitudini 
son contate , si abominò retrocedendo da esse annualmente di 5o", 1 5, 
poiché allora le longitudini tutte saranno indistintamente di altrettanto 
aumentate, e le laóiudini rimarranno invariabili. Egli c poi evidente, 
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che per un aumento Tostante dato alle longitudini le AR e le decli- 
nazioni riceveranno delle variazioni irregolari e diverse, secondo le di- 
versa posizione delle stelle. In fatti se nelle formule del proli!. IV del 
cap. IV si pone di — 5 o",a 5 , <i X = o , avremo (ritenendo le deno- 
minazioni assunte iu epici capitolo) 

. cos S cos X _ „ 

d <* = c — 5 o , a 5 = 5 o , a 5 cos i -+- 5 o , a 5 sen t tang 5 seti tt 

cos ò 

dì — sen S cos X 5 o", a 5 = 5 o", a 5 sen t cos et . 

In questo secolo si può porre t = a 3 " 28', ed allora i valori di ti a 
e di d ò diverranno 

de t = 46", 09 -(- ao", o 1 sen et tang ì; d ì = 20", o 1 cos « 


le quali due cepiazioni ci danno l’ aumento annuo delle AR, e delle 
declinazioni delle singole stelle dovuto all’ aumeuto comune delle lon- 
gitudini . 

La epianliih , di cui l’ equinozio va annualmente retrocedendo lungo 
l’ecclitdca è dagli Astronomi appellala precessione degli equinozj , la 
quale fu conosciuta nudile dai più antichi osservatori . Sulla sua quan- 
tità media nou sono esattamente d’ accordo gli Astronomi , e ri stillan- 
doci ad esaminare più da vicino l’ indole di questi moti progressivi , 
riportandoli ad un piano (isso, riferiremo le formule numeriche adot- 
tate dal celebre Piazzi nel suo catalogo nuovamente pubblicato a Pa- 
lermo nell’ anno 1814, le quali sono le seguenti 

da = 4G",o395-f- 20", 0642 sen a tang 6 ; r/S = ao",o64a cos et . 

La teoiia dell’ attrazione universale indicando l’ origine di questi 
movimenti dimostra al tempo stesso, che i movimenti dovuti alla pre- 
cessione non si possono assumere esattamente proporzionali ai tempi 
per le epoche lontanissime, ma conviene eziandio introdurvi dei ter- 
mini dipendenti dalle potenze superiori del tempo . Trattando dei pic- 
coli movimenti delle fisse ritorneremo su questo argomento. Termine- 
remo ora questo paragrafo coll’ osservare , che nei cataloghi di AR c 
di declinazione delle stelle fisse si pongono le loro AR e le loro de- 
clinazioni , quali si osservavano, o osservare si dovevano ad uu’ epoca 
determinata, per esempio al principio del 1800, ed a lato vi si pon- 
gono i valori d cc e di dì ricavati dalle formule superiori, sotto il ti- 
tolo di precessione annua in AR, precessione annua in declina - 
zio ne , ed alle posizioni delle stelle per l’epoca indicata si aggiungono 
le loro variazioni moltiplicate pel numero degli anui, e parli d anno 
trascorse fra l’ epoca del catalogo , e l’ epoca per la quale istituiscesi il 
calcolo ; cosi si ottengono le posizioni delle stelle lissc per il dato 
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tempo , le quali , dovendo aurora essere corrette da alcuni altri piccoli 
movimenti periodici , si appellano posizioni medie , mentre quelle che 
realmente hanno luogo dopo fatte tutte le correzioni , delle quali par- 
leremo a suo luogo, si chiamano posizioni vere, u apparenti. 

CAPITOLO VI. 

Continuazione della teoria del Sole. Teoria del moto dittico. 

46. Dopo d’aver determinato la posizione del piano dell’ orbita 
Solare rapporto all’ equatore , ed insegnato il modo di assegnare il tem- 
po , in cui il Sole ritrovasi e negli equiuozj e nei solstizj , passiamo 
ad indicare come determinar si possa , mediante le osservazioni , la na- 
tura della curva desciiita dal Sole. 

Pongasi a tale oggetto che il nostro osservatore dalle A R e dalle 
declinazioni osservale abbia giornalmente dedotta la longitudine del Sole , 
ed abbia al tempo stesso con molta precisione giornalmente osservato 
il diametro solare apparente quando trovasi quest' asu-o nel meridiano . 

Da un allento esame delle sue ossctvazioni raccoglierà le seguenti 
conseguenze , 

i.* 11 Sole si muove nel piano dell' ecclittica costantemente da oc- 
cidente verso orieute, e ad occhio nudo sembra nel cielo stellato de- 
scrivere un circolo intorno alla terra avanzandosi iu quello giornalmente 
di circa uu grado al giorno . a.“ 11 numero dei giorni del passaggio 
del Sole per l'equinozio fino al suo ritorno al medesimo equinozio è 
costante. 5.* Il moto del Sole nel piano dell’ ecclittica si fa per modo 
che la stia velocità giornaliera angolare non è costante (intendendosi 
per velocità angolare giornaliera la quantità , di cui giornalmente vanno 
aumentando le longitudini del Sole, ossia le differenze delle successive 
longitudini osservale giornalmente ) . Questa velocità va ora aumentan- 
do , ed ora diminuendo . Si osserva poi particolarmente , che la sua 
velocità angolare è massima verso il solstizio d'inverno, minima verso 
il solstizio d’estate; nelle vicinanze degli equinozi la velocità diurna è 
media aritmetica fra la massima e la minima delio velocità osseivate 
{nell’anno. La massima velocità angolare del Sole è =s 6t' i a", 4 , eri 
ha luogo verso il principio di Geunajo; la minima è — 57 ' t 3", 6, ed 
ha luogo verso la fine di Giugno . I punti del cielo stellato , ai quali 
coni sponde il Sole all’epoca della massima e minima velocità, diilci i- 
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scono in longitudine di 1 8 o\ ossia sono in linea retta col centro della 
terra nostra . La velocità media del Sole è = 5g' 1 3", o , ed il Sole 
ha tal velocità in punti del cielo diametralmente opposti fra loro , c 
distanti di circa go‘ in longitudine dai punti della massima e minima 
velocità . 

4“ Il guano fenomeno, che ci aprirà la strada a scuoprire i rap- 
porti delle distanze della terra al Sole , è la variazione del diametro 
del Sole . Esso varia al paro della velocità , ed in modo , che allor- 
quando il Sole ha la massima velocità angolare, il diametro apparente 
è eziandio il pili grande , e giunto il Sole al punto della sua minima 
celerità, il suo diametro apparente è pure il più piccolo, che osservisi 
nell’anno. Mentre poi il Sole gradatamente passa dalla massima celerità 
alla minima, il suo diametro apparente passa pure gradatamente dal 
massimo al minimo , ed ha una grandezza media fra queste due presso 
a poco in quei punti (t) del cielo stellato, ove il Sole ha la media 
celerità . 

47- Esposti questi fenomiui di osservazione, passiamo a vedere lo 
conseguenze che ne derivano . 

Coholl. I. 11 Sole non conserva sempre la medesima distanza dalla 
terra ; trovasi ad essa più vicino nel mese di Gennajo , in cui il dia- 
metro osservato è massimo , c più lontano nel mese di Giugno , in cui 
il diametro solare è minimo . E principio noto nell’ ottica , che le di- 
stanze assolute di un oggetto al nostro occhio sono in ragione inversa 
degli angoli che vi sottende . dilaniando pertanto D , d i diametri ap- 
parenti massimo e minimo , R , r le distanze massima c minima del 
D Ji 

Sole alla terra , avremo — = — , la quale equazione ci dà tosto il rap- 


(i) I punii, nei quali ha luogo il diametro medio sono essenzialmeute di- 
versi da quelli della media celerità . Sia in fatti g la distanza media , r la mi- 
nima, R la massima del Sole alla terrai a il diametro corrispondente alla me- 
dia distanza, d il minimo, D il massimo. Si Ita, dielio i piincipj d’ottica 

r\R ::d:D, onde R *= '-Il ; ma si ha g — $(r-+-R)— ^ — -. Per altra 

d 

e D 

parte sta r;g::SiD, onde — = — . Quindi otterremo 
r (f 


i = 


ad P 


= *(</-►- Ol- 


io— ri- 


apparisce di qui essere sempre 


d-t-li a{D-+-d) 

i $ (O-t-d), vale a dire il diametro osservato nelle medie distanze miuore 
del diametro medio assoluto . 


VOL. I. 


IO 
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porto fra le disianze R ed r. Ora il massimo diametro del Sole die- 
tro 1 ’ osservazione è = ig 55 ", 6 , il minimo poi è = 1 8g i ", o . 

Quindi — = ‘ 9 ^ J •» v _ | j0 5^ I (j5 . Posto quindi r = i , sarà 
r 1 89 1 , o 
lì — 1, o 5 .ji 65 . 

La media aritmetica fra queste due distanze viene appellata in A- 
stroiiomia distanza media del Sole alla tetra. Essa è = 1,017081, 
«piando la distanza minima è presa per unità. 


Coitoci,. II. Siccome i diametri del Sole vanno gradatamente con 
molta regolarità diminuendo dal massimo fino al minimo loro valore 
per tornare (piindi ad aumentare per gli stessi gradi fino al massimo, 
così le distanze andranno regolarmente mescendo fino alla massima, 
ip ónci diminuendo sempre però mantenendosi fra quei limili che nie- 
lliamo loro assegnato . 

Avendo osservato in un qualunque giorno dell’ anno il diametro ap- 
parente del Sole, si avrà per (pici giorno la sua distanza alla teiTa 
dalla proporzione r:r'::d':D , essendo r' la distanza cercata , d il dia- 


metro osseivato ; onde r = 


r D 
~d 


i 9 55 ", 6 
1 


. Da tutto ciò risulta, che 


descriverà il Sole nel piano dell’ cediti ica una cuna rientrante, i di 
cui pumi saranno altcruaiivainente piu vicini e più lontani al centro 
della lena. Posto ciò, attendasi lidie alle seguenti definizioni. 

Chiamasi perigeo quel punto dell’ orbita solare, a cui corrisponde 
la minima distanza del Sole alla terra; celerità perigea la velocità an- 
golare del Sole nel perigeo , longitudine del perigeo 1 ’ arco dell’ cc- 
clittica compreso fra questo punto c l’ equinozio. 

Chiamasi apogeo (|uel punto dell’ orbita solare, a cui coirisponde 
la massima distanza alla terra; longitudine dell’ apogeo è l’arco dcl- 
1’ ccclittica compreso fra esso e l’ equinozio di primavera; celerità apo- 
geo è la velocità angolare del Sole nell’apogeo. 

Si riconosce nel ciclo stellalo la posizione del perigeo e dell’apo- 
geo osservando la longitudine del Sole, quando egli ha il massimo ed 
il minimo diametro, ossia quando ha la massima e minima celerità an- 
golare . 

Conou.. III. Essendo il moto giornaliero del Sole massimo col dia- 
metro, e minimo con il medesimo, ed in generale variando con lui, 
ne segue , che nella sua velocità vi è una variazione dipendente dalla 
distanza . Ma non si sa per anche , se questa sia reale od apparente , 
Se il Sole avesse sempre una stessa velocità assoluta nello spazio, qua- 
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hmquc fosse Li sua distanza alla terra , dovrebbero le sue celerità an- 
golari da noi osservate variare in ragione inversa delle distanze. Chia- 
mando pertanto v la velocità angolare del Sole in perigeo , v la ve- 
locità apogea; r la distanza del Sole in perigeo; li la sua distanza 
apogea, dovreblte essere iti questa ipotesi v : v : : li ■ r, e quindi 

v = — v . Laonde ponendo , come sopra si è trovato , r — i ; 


li — t,o34tG3; t> = Gì’ t a", 4* risulta v — 5g' 11 ", i. Se peliamo la 
celerilà assoluta del Sole nello spazio fosse costante , la velocità apo- 
gea del Sole dedotta dalla perigea osservata, sarebbe = 5(j 1 1 ", i. Ma 
invece essa si trova dietro l’ osservazione uguale a 5^' i5“, 6 ; havvi 
dunque nel moto del Sole uua diminuzione nella sua celerità assoluta , 
mentre dal perigeo passa all’ apogeo , in virtù della quale non si può 
rvv «... 

assumere v = — = — . Che se si dividesse v per Ii‘ si otterrebbe la 
li li 1 


vera celerilà apogea . Che anzi dividendo la ccletità pei igea per il 
quadralo della distanza del Sole alla terra iu qualunque siasi giorno 
dell'anno, si trova precisamente la velocità angolare ossctvata in quel 
giorno . Quindi indicando per u la celerità angolare diurna in qualunque 

giorno dell’ anno , e per g la sua distanza corrispondente , sarà u — — , 

& 

donde risulta g' u = v = costante . 

Ora supponendo che l’arco descritto dal Sole in un giorno si con- 
fonda con un arco di circolo di raggio g, nel che pochissimo ci al- 
lontaneremo dal vero , essendo le variazioni delle distanze piccolissi- 
me, la quantità g' v rappresenta il doppio dell’arca percorsa dal rag- 
gio vettore . Risulta di qui che il Sole si muove intorno alla terra 
in una cuiva piana rientrante in modo , che le aree percorse dui 
raggio vettore siano giornalmente le stesse, e più generalmente 
le aree descritte dal raggio vettore saranno proporzionali ai tempi 
impiegati a descriverle , 


Coroll. IV. La celerità del Sole diminuisce nello stesso cappono 
che aumenta il quadrato della distanza. In fatti rcquaziuuc g‘u=*v 

differenziata a motivo di v costante, dà du = — — d-g\ che cou- 

S‘ 

Gene l’en iniziato teorema. 


48 . Abitiamo ora tutti i dati ncccssarj per costruire la trajcttoiia. 
Costruendola per punti si è osservato, che essa ha una peifctta ana- 
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i ngi a coll’ ellisse, di cui l’asse maggiore sia uguale a,o34i63; un foco 
è occupato dalla terra, e la distanza de’ focili = o,o54i65$ di modo 
che la sua eccentricità è = o, o i 7081 5 . 

Questi numeri suppongono la distanza perigea = t . Gli Astronomi 
assumono il semiasse maggiore per unità di misura , e danno ad esso 
il nome di distanza inedia . Sarà in questo caso 


semiasse maggiore. . . = 1 

distanza perigea . . . = 0,98021 

distanza apogeo . . . = 1,01679 

eccentricità = 0,01679 


Chiamando in generale a la distanza media , e l’ eccentricità del- 
l’ ellisse, A l’angolo che un qualunque raggio vettore fa coll’asse mag- 
giore a partire dal perigeo, ed r lo stesso raggio vettore, l’ equazione 


di U disse dà r — 


«(■—<0 
1 e cos A 


nella quale sostituendo i valori di n, 


e, A dati dall’osservazione si trova il valore di r dato dall’ osserva- 


zione dei diametri solari, il clic serve di conferma alla congettura 
fatta sulla natura della trajettoria descritta dal Sole. 

Siamo pendimi in tal guisa nel modo più semplice a scuoprire 
le leggi del molo del Sole, dimostrando che la trajettoria da esso de- 
scritta è un’ ellisse situata in un piano inclinato ali’ equatore di circa 
a5 28' , c clic la sua velocità angolare in essa varia per modo , che 
le aree percorse dal raggio voltolo restano sempre le stesse. 

Avendo frattanto scoperto la posizione dcU’ orbila solare , ed i suoi 
parametri a un di presso, ci rimane a dare i metodi di determinarli 
dietro le osservazioni con tutta la precisione , il che faremo nei se- 
guenti problemi. 


Prohlema I. Determinare esattamente la lunghezza dell' anno , 
ossia il tempo trascorso fra due consecutivi passaggi del Sole per 
i‘ equinozio . 


49. Si può essa ottenere in diverse maniere . La più semplice si 
è di confrontare fra loro i ritorni del Sole ad uno stesso equinozio . 
Confrontando cosi le osservazioni antiche coUe moderne si è trovata 


la lunghezza dell’ anno di 565* 6’ 1 circa, o più esattamente di 365* 
5 1 ' 48' 5o", 2 = 365% 24225. Un tal numero di giorni rappresenta il 
tempo che impiega il Sole a partire da un equinozio , e montarci , al 
qual tempo gli astronomi danno il nome di rivoluzione tropica. 

Conot.t- Se con moto uniforme percorresse il Sole l’ ecrlittioa . in 
allora la quantità , di cui si Avanzerebbe giornalmente nel ciclo stellato 
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sarebbe = = o" 5 q / 8", 33 . Tale quantità chiamasi datili A- 

565, a 4 a a 5 J 19 

«rottomi moto medio diurno del Sole. 

Partendo il Sole dall’ equinozio , dopo un numero t di giorni si 
sarehhe Ha esso nell’ ecdòtica allontanalo di un arco di circolo massi- 
mo = (5 q' 8", 55) f, alla qual quantità danno gli Àstrononu il nome 
di longitudine media. 

Parimente se fingiamo un altro Sole , il quale contemporaneamente 
partendo dall’equinozio percoira l’equatore celeste nello stesso tempo, 
vale a dire iu 565’ a4aa5 , dopo un numero t di giorni avrà percorso 
un arco d’equatore uguale = (5y' 8", 53) t, alla quale quantità si dà 
il nome di ascensione retta media del Sole . Sono pertanto in quan- 
tità uguali V Ali media e la longitudine media del Sole, e crescono 
ambedue proporzionalmente al tempo , e conoscendo il momento del 
passaggio del Sole per l’equinozio di primavera, se ne potrà sempre 
assegnare il valore ad un qualunque altro tempo. 

Scolio 1. Non convien però credere che il Sole impieghi precisa- 
mente 565* 5” 48’ 5o", a a compire la sua rivoluzione annua intorno 
al cielo stellato , non essendo il tempo da noi determinato altro che 

la differenza fra due successivi passaggi del Sole per l’equinozio. Sa- 

rebbe compita la rivoluzione del Sole ucl cielo stellato , se l’ equinozio 
fosse fisso; ma convien rammentarsi, che (§. /;5 ) l’ equinozio retro- 
cede tutti gli auui di circa 5o", a 5. Pertanto quando il Sole b ritornato 
all’ equinozio , deve ancora percorrere quell’arco, di cui ha retroceduto 
l’equinozio per compire 1’ iutera rivoluzione celeste rapporto ad una 

stella fìssa, alla quale durata gli Astronomi danno il nome di rivolu- 

zione siderea, o siderale del Sole. Chiamando pertanto T la durata 
della rivoluzione tropica; m il moto dell’ equinozio pel tempo T , S la 
durata della rivoluzione siderea , avrà luogo la seguente proporzione 

36o" — m:56o": T:S, onde S= T -- f’ 6 ? — =. T ( . ■+. 

5oo -~-ni ' 3oo òoo*' 

e fatto m = 5o", a5 = o‘, ot 3960 , si troverà .9= 565% a564o, ossia 
S ss 565* 6 h 9' t a", 96 . Qtiiudi la durata della rivoluzione siderale 
del Sole è ao' 22 ", 8 piti lunga della sua rivoluzione tropica. 

Scolio 11. Il confronto diretto di due cquinozj osservali in due 
epoche molto rimale non porge , a vero dire , la lunghezza dell’ anno 
medio , quale abbiamo riferito di sopra , ma bensì una quantità a quella 
molto vicina, che appellasi lunghezza apparente dell’anno, da cui 
cou somma facilità aeduccsi poi la lunghezza vera. La ragione di que- 
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sta differenza deve ripetersi dal movimento successivo dell’apogeo, di 
cui parleremo nel seguente problema , e da alcune piccole ineguaglianze , 
alle quali sono sottoposte le longitudini del Sole dipendenti dall’ attra- 
zione dei pianeti ; donde accade che essendo il Sole nell’ equinozio , 
la sua longitudine media non è la stessa nelle due epoche insieme 
confrontale , e perciò essa non ha percorso un numero eli circonferenze 
esatto fra le due osservazioni . Dividendo quindi l’ intervallo espresso 
in giorni per il numero degli anni interi trascorsi , non si ha la vera 
durata media dell’ anno, quale avrei ilio luogo se il suo moto fosse uni- 
forme ed uguale al medio. Per ottenere pertanto la lunghezza media 
dell’auno si calcoleranno le equazioni del centro, e le perturbazioni 
per l'istante delle osservazioni, ed applicate queste con contrario se- 
gno alla longitudiue osservata, che è = o° o o”, si formeranno le lou- 
gitudiui medie corrispondenti , la diirerenza delle quali (avuto il debito 
riguardo alle circonferenze intere percorse) divisa per il numero dei 
giorni trascorsi darà il moto diurno medio, donde facilmente dcducesi 
la durata dell* anno. Per ottenere una li muoia semplice, che sia di 
guida al calcolatore , sia il numero intero degli anni decorsi fra le due 
osservazioni = n ; l’ intervallo di tempo corrispondente espresso in gior- 
ni e parti di giorno = /; — A, —— k‘ siano le quantità che devonsi 
applicare alle longitudini osservate nelle due epoche, per passare alle 
coi rispondenti longitudini medie, le quali si calcoleranno coi precetti che 
verranno esposti nei seguenti problemi, ovvero si prenderanno da una 
tavola dei muti solini . 

1/ angolo vero percorso dal Sole nell 1 intervallo delle due osserva- 
zioni espresso in gi alli sarà = 56o n . La differenza delle due longi- 
tudini inedie sarà = S6o n • — k' k , e però il moto diurno medio 

sarà — , c quindi facilmente ollerrassi la lunghezza 


56o t 


dell’ anno tropico da T - 

• 56o n k — k' 

Siccome la quantità k — k' contiene quasi sempre un piccolo nu- 
mero di minuti secondi, così si potrà svolgere in una serie convei- 
gentissima, i cui primi termini, supponendo k — A’ ridotto in secondi, 

daranno T=±(i 

n \ 


— p ^ . 11 primo ter- 


t aglio oo n (tagdoooon)’ 
mine porge direttamente la lunghezza dell’anno apparente; il secondo 
termine , che solo è sensibile dà la riduzione dell’ anno apparente al- 
l’ asuo medio, espressa tu parti di giorno. Che se vorrassi espressa in 
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secondi di tempo si troverà essa = — ! — — — 34 , 35 

1 5 « n n 

a motivo di — =s= 565, a 5 prossimamente. 

La lunghezza dell’ anno così calcolata dipende dall’istante dell’equi- 
nozio , e quindi è sottoposta agli errori inevitabili delle osservazioni . 
Se l’equinozio sia stato dedotto dalle distanze del Sole al zenit, sarà 
sottoposto all’ errore della latitudine , della rifrazione all’ altezza dell’ e- 
quatore , e dell’ obbliquità , i quali tutti si compenseranno , prendendo 
il medio della lunghezza dell' anno derivata dall’ osservazione degli equi- 
nozj di primavera e di autunno osservati nel medesimo luogo , il che 
dimostrasi con un ragionamento analogo a quello fatto nella nota al 
mini. 43 . 

Problema II. Determinare la posizione del perigeo e dell ’ apo- 
geo de IT orbita solare . 

5o. Si può essa ottenere in due modi: od osservando i punti, nei 
quali il Sole ha il massimo e minimo diametro , ovvero osservando i 
punti , nei quali egli ha la massima e minima celerilà . Le longitudini 
di tali punti danno nel cielo stellato la posizione del perigeo ed apo- 
geo solare. 

Questo metodo per altro non è suscettibile di tutta la precisione , 
giacché nelle vicinanze del perigeo e dell’ apogeo i diametri e le ve- 
locità angolari del Sole variano pocliissimo da un giorno all’ altro . Più 
esatto riesce l’altro metodo praticato dagli Astronomi , il quale consiste 
in cercare due puuti clic siano al tempo stesso in liuca retta col ceu- 
tro della terra , e differiscano fra loro di mezza rivoluzione . 

(Fig. 30 ) Rappresenti Y A P l’ ecclittica , Y il puulo da cui si con- 
tano iu essa le longitudini. Sia EBMJS l’ellisse percorsa dal Sole nel 
piano dell’ ecclittica in virtù del suo moto annuo, T il fuoco di essa 
occupato dalla tcira , EN l’ asse maggiore che divide l’ orbila in due 
parti uguali. Essendo i tempi proporzionali alle arce, saia il tempo 
impiegato d.d Sole a pervenire da E in JV uguale ad una mezza rivo- 
" lozione, e nel tempo stesso le longitudini A Y e PA Y dell’ apogeo 
e perigeo dovranno fra loro differire di 1 80 ’. Posto ciò , siansi osser- 
vati nelle vicinanze dell’apogeo c del perigeo le longitudini del Sole, 
mentre egli trovavasi in B ed in Al , ed il tempo preciso , a cui cor- 


rispondevano tali longiuidiui. Sia cioè 

hi lungi indine del Sole iu B data dall’ osservazione = L 
iu M = L' 
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L’angolo BTE = x, MTN—y. La celerilà angolare diurna del 
Sole nelle vicinanze dell’ apogeo E data dall’osservazione = m ; ijuella 
nelle vicinanze del perigeo N — m' ; il tempo della rivoluzione tropica 
= T; e sia t il tempo impiegato a venire da B in M . Avranno luogo 
le seguenti due erpiazioni 

E — — L-\-x -+-Y — 1 80* , r-f-— = * T 

m m 

dalle quali si avranno i valori di x e di jr. Tolto poi il valore di x 
dalla longitudine del Sole in B si avrà la longitudine dell’ apogeo , ed 
aggiunto il valore di y alla longitudine osservata del Sole in ilf si 
avrà la longitudine del perigeo rapporto all’ equinozio . 

Coroi.l. 1. Determinato il luogo dell’apogeo per due diverse epo- 
che molto fra loro lontane, si ò trovato che non corrisponde sempre 
alla stessa longitudine rapporto agli cquinozj ; laonde egli Ita un moto 
annuo rapporto agli stessi . Così dalle osservazioni del Flamstedio fatte 
nel iGgo risulta la longitudine dell’apogeo di gradi 97° 55' o", e dalle 
osservazioni di Mascheline nel 1780 risulta la sua longitudine di gradi 
99* 8' 20"’. La longitudine dell’apogeo aumentò pertanto in 90 anni 
di 1* 53' 20 ", il che corrisponde ad un aumento annuo di G 2", 22. 
Ora siccome le longitudini delle stelle aumentano annualmente di 5o", a 
a motivo della precessione degli cquinozj, l’apogeo lia un movimento 
diretto verso oriente nel senso stesso del moto del Sole , in vanii di 
cui annualmente si allontana dalle stelle fisse di 1 2 ", o . 

Conou,. 11. 11 tempo impiegalo dal Sole a ritornare all’apogeo vieti 
chiamato dagli Astronomi rivoluzione anomalisticn . Egli c un poco 
piti lungo della rivoluzione siderale , giacché essendo il Sole ritornato 
al punto del cielo stellato , a cui corrispondeva nel principio della ri- 
voluzione l’apogeo, gli resta ancora da percorrere un ateo di 12 " circa 
per raggiungere la nuova posizione dell’apogeo. Si troverà essa per 
la proporzione 56o“ ; 36o° o' 1 2" : : A’ : A chiamando A la rivoluzione 
auomalistiea , cd S la rivoluzione siderale. Quindi risulta 


A — S= 


S. 1 2 “ 565,2564o.i2" 


= o', 005582 


5 60" 56o.6o.6o" 

ossia (riducendo la frazione di giorno a minuti e secondi) 

A — S = 4' 5a", 2 , onde A «= 365 6 h 1 4 ' 5", 2 . 

La rivoluzione anomalistica serve a trovare di quanto il Sole si al- 
lontana dalla posizione apparente dell’ apogeo in un tempo t, suppo- 
nendo , che il suo molo sia uniforme e proporzionale al tempo . In 
questa ipotesi, clùamata z la sua distanza angolare dall’apogeo alla fine 
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del tempo C, sarò % = — A questo angolo, che aumenta propor- 
A 

rionalmente al tempo danno gli Astronomi il nome di anomalia me- 
dia , chiamando anomalia vera Li distanza angolare vera del Sole al- 
l’ apogeo , ossia 1’ angolo che il raggio vettore , a cui corrisponde il 
Sole, fa coll’asse maggiore dell’orbita. 

Scolio I. Gli Astrononù sogliono contare le anomalie sì vere che 
medie del Sole tanto a partire dall’ apogeo , quanto a partire dal peri- 
geo. Gli Astronomi del decorso secolo computavano le anomalie dal- 
l’apogeo pel Sole ; dall’afelio pei pianeti ;c dal perigeo perle comete. 
Affinchè le formule riescano più uniformi e per gli uni e per le altre, 
le conteremo d’ ora innanzi sempre partendo dal perigeo pel Sole, e 
dal perielio «piando si tratterò di pianeti o di comete . Pel resto le 
formule adattate al perigeo e perielio si adattano fàcilmente all'apogeo 
ed afelio aumentando di 1 80“ le anomalie valutate dal perigeo c pe- 
riclo . 

Scolio II. Noi abbiamo riferito le posizioni osservate del Sole in 
B ed M all’ equinozio mobile di primavera. Di più nello stabilire le 
due precedenti equazioni non abbiamo tenuto alcun conto del moto 
progressivo dell’apogeo, che ci era ancora del tutto incognito. Si ot- 
terrò un risultato più esatto riferendo le longitudini osservate ad un 
punto fìsso , per esempio alla posizione dell' equinozio nella prima os- 
servazione , e converrà di più tener conto del moto progressivo del- 
P apogeo , il «piale in una mezza rivoluzione è = 6", o . Per riferiic la 
seconda posizione del Sole all’ «Kpiinozio supposto fìsso dopo la prima 
osservazione , io rifletto che mentre il Sole passa da B in M l’equi- 
nozio retrocede di una «piantila a Y = i supponendo t espresso 

5 o" a .t 

in giorni . Dovrassi perciò in luogo di L' scrivere U — * . ' .. . Di 

5 G 5 , a 5 

' più nel tempo , in cui il Sole passa da E in N, lo stesso punto N 
ri avanza di 6", o ; adunque per passare dall’ apogeo al perigeo , in 
virtù della sua celerità angolare assoluta rapporto ad una stella fìssa, 
deve percorrere un arco. == 1 8o* o' 6", o . Appellando «piindi S la ri- 
voluzione siderale del Sole, le due e«ptazioni, dalle quali dovremo ri- 
levare la posizione dell’ apogeo diverranno 


/; — L — ~ ’ 2 t -f- x 4-7 = 1 &>* o' G", o 

365 , so 
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6" S 

36o.6o. 60 


iS (* + zkz)' 


Problema HL Determinare ad ogni istante la distonia angolare 
vera del Sole al perigeo, ossia la sua anomalia vera. 

5i. ( Fig. ai) Sia PFA l’ellisse percorsa dal Sole, T il fuoco 
ove risiede la terra ; TY la linea degli equinozi , da cui si contano 
le longitudini, e domandisi l’ anomalia vera del Sole ad un qualunque 
tempo f dopo il suo passaggio per il perigeo P. 

Pongasi la cercata anomalia PTF = v 

il raggio vettore TF = r 

la longitudine del perigeo P TY al tempo t . . . — TT 
sarà la longitudine del Sole pel cercato tempo t . = v - 4 - ir 

Sia inoltra T la durata della rivoluzione periodica , S la superficie di 
tutta l’ ellisse , ed s la superficie del settore ellittico P TF . Siccome 
dietro la legge scoperta dall’ osservazione , le aree sono proporzionali 

g 

ai tempi, cosi avremo S:s::T:t, e quindi — .f, la quale difie- 

renzìata dà d s = — ■ d t. Ora per la teoria delle curve si Li 

ds = tr'dv ; d’altronde dalla Geometria la superficie dell’ ellisse ugua- 
glia quella di un circolo avente per raggio una media proporzionale 
fra il semiasse maggiore ed il semiasse minore . Quindi se chiamere- 
mo a il semiasse maggiore, b il semiasse minore, e l’eccenuicilà, 
avremo per la natura dell’ellisse 


S = ab = 1 8 o a* 1 / 1 — e", ed r = 


°P— O 

i -f- e cos v 


Introdotti questi valori nell’ equazione d s — — d t , otterremo 

56o* a' i — e" a‘( i — e')‘dv di 

— d t = - ovvero , 

T (i-f-ecos v)‘ (i 

ponendo s — 56o — 


d v 


(i -t-ecosv)* 0 — e’) 5 '* (i -+-ecos^’) ,, 

Dall’integrale pertanto di questa equazione di- 
pende il valore di t>, che si ricerca. Per integrarla facilmente, io os- 
servo che si ha i -t-ecosp=(i -+-e)cos* i v-f-(t — e)sen’ iv 7 quindi 
da d v dv 

* [P-K)co«**»h-(i— ~( I+ c )- cos 4v[.+^tg‘^3* 
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Ponendo ora - tang’ ♦ v = tang’ ♦ E, fatte le opportune riduzioni , 

avremo dt=sdE(t — eco sE), la quale integrata dà 
z -j- C = E — e sen E . 

La costante arbitraria C deve in modo determinarsi , che posto 
t — o , sia pur v = o. Ora posto t — o , si ha s = o , ed essendo 
*>=o, eziaudio E=o; dunque z ed E sono contemporaneamente —o. 
Quindi sarà C=o. Ecco pertanto le formule , dalle quali dipende la 
soluzione del proposto problema 

(1) z = 36o" ~ = anomalia media; (aj t — E — e sen E 
(3) tang i v = 1/ tang i E 

Col mezzo della prima equazione si ricaverà il valore di *; dalla se- 
conda quello di E' t e dalla terza finalmente si otterrà la cercata ano- 
malia vera v. 

Le quantità z, E , v nel perigeo sono — o , ed uguali 180 nel- 
l’ apogeo; la quantità E viene dagU Astronomi nominata anomalia ec- 
centrica . 

C onore. Risulta eziandio di qui il modo di calcolare ad un qua- 
lunque siasi dato tempo la longitudine vera del Sole computata dal- 
l’equinozio vero. Si calcoli per il medesimo tempo la longitudine me- 
dia ni, e la posizione del perigeo *7r. Sarà l’anomalia media z=b» — or- 
Dalla equazione (a) si troverà l’anomalia eccentrica E, quindi dalla 
terza si ricaverà il valore di v. Conosciuto v sarà la longitudine vera 
/=»>-+- -rr. 

5a. Tutta la difficoltà nel risolvere numericamente questo proble- 
ma consiste in determinare il valore di E , dato essendo z; ed essendo 
trascendente la relazione fra z ed E, non si può ottenere il valore 
di E, (die col metodo delle false posizioni, o col mezzo di una serie. 
Siccome comodissimo riesce il metodo delle false posizioni nel calcolo 
numerico, cosi non sarà inutile di fame parola, e di applicarlo anche 
ad un esempio, e ciò tanto più che vedremo in appresso muoversi i 
pianeti e le comete in altrettante ellissi di diverse eccentricità , ma con 
le medesime leggi , e quindi con le medesime formule trovarsi la loro 
posizione nell’ orbita. 

Quando pertanto dall’ equazione z = E — e sen E voglia determi- 
narsi il valore di E , principio dal riflettere, che z ed E essendo es- 
pressi in gradi, minuti e secondi, c dalle tavole dandosi sen E in 
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parli di raggio, per l’ omogeneità, è necessario che l’ eccentricità c sia 
espressa in gradi , minuti e secondi . Pongasi R' il numero di minuti 
secondi contenuti nel raggio , e" l' eccentricità e ridotta in secondi ; sarà 
e" = R' e, e l’equazione precedente diviene z = E- — e" sen E. Essendo 
sen E compreso nei limiti di ± i , sarà E racchiuso fra i limiti * ± e" . 
Si porrà da principio E—z, e si avrà E= z e" sen * per un va- 
lore più prossimo, che clùamerò E'. Quindi un altro valore al vero 
più vicino sarà E‘ = z -f- e" sen E. Se E" cd E 1 saranno uguali, 
sarà E’ il vero valore di E-, in caso diverso si porrà E'" = z e" sm E\ 
e cosi dopo pochi tentativi con facile inteipolazione si perverrà a scuo- 
prirc il vero valore di E. 

Allorché con un calcolo grossolano e preparatorio siasi pervenuto 
ad avere un valore prossimo di E , si può con una semplicissima re- 
gola proposta dal celebre matematico Gauss ritrovare il vero valore 
di E. Sia t il valore approssimato di E già noto, ed il vero valore 
di E sia t -+- x , cosicché abbia luogo 1’ equazione 
t -f- x = z -f- e" sen (t -f- x) . 

Per valutare la quantità e" sen (t x), si osservi nel prendere 
dalle tavole log sen t , quanto esso logaritmo varia per i' 1 ; se indichia- 
mo tal variazione per X , sarà evidentemente 

log sen (t -f-x) = log sen Quiudi nel valutare dalle tavole il 

valore di e" sen t , si osservi la variazione di log e" sen t per 1’ au- 
mento di i" nel numero a" sen t, e sia questa = fx . Dunque all’au- 

■ \ oc 

mento X x in log sen (t -f- x) corrisponderà un numero di secondi . 

r 

• • tf t X oc 

Quindi sarà e” sen (« - 4 - x) = e" sen t , c perciò la nostra equa- 

A 4 

X oc 

x x -1- e" sen « 1 , e però 

A 4 

„ (z -f- e" sen « — t). Ponendo ora 1 e" sen t = *' , sarà 
fx — X ' 

x — — — 3 '). Qui poi convien osservare, che X essendo l’au- 
fx — X 

mento di log sen t per 1 " , sarà X positivo nel primo e quarto qua- 
drante; negativo nel secondo e terzo. Laonde avremo sempre 

x = — C-— (* — z') , valendo il segno — nel primo e quarto qua- 

tirante , ed il segno nel secondo e terzo . Se questa correzione ac 


zionc diverrà t 


x = — — 
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non risulterà molto grande, sarà il vero valore di E — \ x . In caso 

diverso si avvicinerà questo ad E molto più del precedente, e preso 

questo nuovo valore prossimo per t , si ripeterà la stessa operazione , 
e con due , o al più tre correzioni si giungerà sempre al vero valore 

di E. 

Esempio. Pongasi (come per Giunone) log e = 9, 4 o 5 t 3a4i e do- 
mandisi 1 ’ anomalia eccentrica E, allorquando z = 33 o” a8' i 3 ". Ag- 
giungendo al dato log e il log cost di R" = 5 , 3 i 44 2 5 i , otterremo 
log e" — 4 , 7*95575 ; e quindi «'=14° 33 J 47 r/ > 3 - 

Dietro un calcolo preparatorio facilissimo ad istittiirsi trovo clic il 
valore di £ è circa Sai”. Avremo pertanto ... t — Sai ' o’ o’ ,0 

loge" = 4'7 , 93575 X — a6,o — e"sent = -|-g 9 55 ,6 

log sen « = 9,7988718 — • fj. — 1 5 a,o a'=33o 9 55 ,6 

log — e"sent= 4,5184^95-+- P __ 1.3455 a=S 3 o 38 i 3 ,0 

H - — ^ ’ a — a' = 18 19 ,4 


Quindi x = — — — (a — a') = aa' 48*, 3 , e perciò il nuovo va- 
(X — X 

lore corretto di £= 3 ai* aa' 48”, 3 . 

Ponendo ora t= Sai’ a a' 48”, 3 , e ripetendo lo stesso calcolo si 

troverà z = 35 o” a8' io", 9 j quindi a — *' = -+- a", ij — = t,a 4 > 

y . — X 

x = -f- a", 58 , il che dà il nuovo valore di E= Sai* aa' 5 o", 88, 
il quale preso per t dà z — 53 o” a8' ia", g 5 differente da a di o‘\o 5 . 
Laonde si può ritenere E — 5 ai” a a' 5 o", 9. 

53 . Avendo, dietro ciò che precede, determinato l’anomalia eccen- 
trica, e quindi l’ anomalia vera v col mezzo della equazione 


tang i v 


=l/t±- e 

“ 1 — e 


tang i E, deterraioeremo il raggio vettore r col 


inezzo dell’equazione r = 


a(i— e’) 


Esistono fra le quantità a, E, r, v alcuni rapporti utilissimi nel 
calcolo logaritmico, e degni di attenzione, che noi qui uniremo senza 
dimostrazione, facilmente ricavandosi da chiunque sia un poco esperto 
nelle riduzioni trigonometriche. 

(ji) a = £■ — e" sen E ; (a) tang i v = tang i E 
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cosE—e . _ eose-f-e 

( 5 ) cos e — — ; e quindi cos£:=- 


: — e cos E 

( 4 ) r = e ì- = a(t — e cos E) 

' i -f-e costi 


i -f-e cos v 


./.-4-cos E j 

\/ ,_f ' e -costei 

1 / r 

V a COS * V j 

K i -f-e cose • 

V «(«-*) 

|/i — cos E . I 

1 / i — e | 

[/. r 

y 2 1 

Y i -f-e cose 1 

^ a(i-f-e) 


(fi) sen t 

Queste ultime due equazioni si possono ancora porre sotto la seguente 

forma 

(a) sen i v )/ r = sen \E\/ «(i-H-e)i ( b ) cositi cosici/ a(i — e ) 

a l/(i — e’iseni? iscn£ , . 

r = — = • • -(c) 


donde tosto si deduce 


sen v 


sen v 


.nella quale la lettera b rappresenta il semiasse minore dell’ellisse. 

Le ultime due equazioni (a), ( b ) servono a determinare con molta 
facilità le quantità r ed r, essendo data 1’ anomalia eccentrica E, e 
l’equazione (c) servirà di riprova alle operazioni. 

54- I metodi e le formule esposte nei paragrafi precedenti per de- 
terminare l’anomalia vera v ed il raggio vettore r sono molto comode 
pel calcolo numerico, e continuamente messe in opera dagli Astrono- 
mi. Con tutto ciò occorre sovente di avere in funzione dell’anomalia 
media s tanto l’anomalia eccentrica E , quanto il raggio vettore r, e 
l’anomalia vera v. Ora essendo trascendente il rapporto fra z ed E, 
non si possono ottenere E, r, v dati per z almo che col mezzo di 
serie, le quali ordinate per le potenze di e riusciranno convergenti 
tutte le volle che sarà e una quantità molto piccola. Per vedere come 
tali serie si possano ottenere, noi ci proporremo di ritrovare i valori 
di E, r, v non tenendo conto, che dei termini moltiplicati per e‘, ri- 
mandando per gli ulteriori dettagli alla meccanica celeste del signor la 
Place, ed alle Effemeridi di Milano pel i8o5, nelle quali il signor 
Oriani ha spinto le approssimazioni fino ai termini moltiplicati per e'*. 

Nella ricerca di queste serie noi faremo uso di un elegantissimo 
teorema dovuto al celebre signor la Grange, ed ornai riferito in tutti 
i corsi di calcolo sublime . 11 teorema è il seguente . Se tra a? ed y 
si ha la relazione x —jr -f- Q x , il valore di una qualunque Fx es- 
presso per y vien somministrato della seguente serie 
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Se poi si fo Fx — x si ha Fy —y , F y — i , avremo 

Posto ciò, passiamo alla soluzione dei seguenti problemi. 

Problema IV. Esprimere l’anomalia Eccentrica E, ed il raggio 
vettore r per t anomalia media z. 

55. L’ equazione E = z - f- e sen E confrontata con la fòrmula 
x —y -y <p x dà x = E, y = z, cpx =■ e seu E -, quindi l’equaz. (5) 
del paragrafo precedente darà 

_ cLe' sen* * d’.e? sen’ * d ! .e 4 sen 4 z 

E-i-yescni-ì 1 _ , , — 1 ec. 

a dz a.3 a* a. 5-4 ss 

la quale , introducendo in luogo delle potenze di sen a i seni e coseni 
dei seni multipli di z (Trig. II), si cangia nella seguente 
£_ x , 3en e* d(i-cosaa) e' <f*(5sen*-scn5a) e 4 d s (3~4cosa*+co«4z) 
a a dz a. 3 a ‘dz’ "*"a.3.4 a ’d* 5 

ovvero 

— e’ e 5 /3 sen*— 3* sen 3 *\ e 4 (4- a 5 sen a* -4 5 seu 4*) 

£=*-)- fl senzq — sena* ( ) — -2 2 - 1 ... 

3 a.3' a* / a.3-4 3* 

La qual serie ordinata per i seni multipli di *, dopo le opportune ri- 
duzioni , diviene 

( g 5 \ /(»* c^\ 3 

e — — Jsena-f- ^ —jsen 3 * -+--g-e 5 sen3*-l- —sen 4* . . - 

nella quale i coefficienti dei seni di z sono esatti fino alle 4 potenze 
di e inclusive. 

Per avere il valore di r espresso in una serie ordinata per le po- 
tenze di e, prendo l’equazione r = a(i — ->e cos E), e pongo 
F x — i — e cos E, e quindi Fy = -f- e sen *. Sostituisco nell’ equa- 
zione (A) questi valori, ed avremo 


— = i — e cos E= t — -ecoss-f-e' sen'z-q 


e' d sen 5 * e 4 ri' sen 4 * 


a dz a.3 dz' 


e, fette le opportune riduzioni, troveremo 
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r e' f 3 e 5 \ fé' e‘\ 3e 5 

+ r )co».-( T - T )cosa,— r co.3,- T co,4 S 

nella quale i coefficienti sono esani fino alle poterne quarte di e, co- 
me sopra. _ _ 

Problema V. Assegnare il valore di v con una serie ordinata 

per i seni multipli di z. 

56. Si prenda l’ equazione tang iv = vW, tang \ E , e si con- 
fronti con P equazione tang x — m tang/ , dalla quale (Trig. IV) ab- 
biamo ottenuto ^ ponendo 6 —■ ^ ^ ^ 

@ 1 0 5 6 ^ 

x = r — 0 scn 3 y sen 4/ — — sen 6/ -+- — sen 8 / cc. 

^ ^ 2 3 4 

Avremo nel nostro caso x~tv ; f = i E; m — 1/ i-ltf ; 

r i —e 


|/ , — e — |/ x -f- < 


donde risulta 6 — 


{/ 1 — e -+- 1 / 1 -l-e i-t-l/i— e* 

Quindi la citata serie moltiplicata per 2 si muterà nella seguente 
2 0^ * 2 0* ^ 2 0^ ^ 

v=E-{- 2 fi'sen JS-q sen 2 2? -| — — scn 3 E-\-Z — sen 4 E -f- ec. 

2*5 4 

Bisogna introdurre in questa i valori di sen E , sen 2 E dati per l’ a- 
nomalia media z. 

Ora nella equazione (A) del §. 54 facendo x = E, Fx—scnnE, 
<p x — e sen E avremo F x = n cos n E , e però 

ne' d. sen * z cos n x 

sen ah — sen ri -J- ne scn z cos n a -( ■■■ - - 

2 d z 

ne 1 d’. sen' z cos nz ne‘ d\ sen 4 z costi z 

H ? 1 *- 

2.3 


dz' 


2.3-4 


ec. 


_ ne* <f(i — eos 2 z)cosnz 

ovvero sen nE= sen n a ne sen z cos nz -q — 

2 2 dz 

ne' d‘(Z$enz — scn3s)cos7jz _ ne' d'( 3 — 4 C0S2J H- C0S 4*) C0S "* , 

3 ì 3 "ri” CC. 


2.3 


dz' 


2.3.4 


2 5 <ÌS 


Convertendo ora i prodotti dei seni e coseni in seni c coseni di archi 
semplici, ed eseguendo le indicate differenziazioni, otterremo 
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sen n E = scn n * -4- ♦ (n e) { scn (t 4- n) t sen (1 — n) z } 


% 


ne* 

-4 1 — n sen« a-|--§ , (2-t-/j)sen (3-4-71)3-4- 4 (a — n) se» (a — n)z | 

a' 

ne’ c — 3 sen (1-4 -n) s — 5 (t — n)' sen (t — ni) z ? 

a. 5 .a s { -+- ( 3 -f-n)* sen (5-1-7») z -f- ( 3 — n)' sen (3 — n)z ( 

4- ec. 

Ricaveremo di qui i vaioli di sen E , sen a E, sen 3 E cc. ris- 
pettivamente fino alle potenze di temo , secondo , primo ordine ec. , 
perchè sono essi moltiplicati per fi',6'’,6' 5 . Avremo cosi, finte le op- 
portune riduzioni 

sen £=( 1 — j-e‘)scn z -|-(4 e — fe^scnaa-l-fe'scnSz-f- )-e’sen4*-|- • .. 

sen a E=— e sen 3 -f-(i — e‘)sen a 2-f-esen 3 z- 4 -e‘ sen 4 * • • • 

sen 5 E= — J-eseu a a -4- scn 3 a -4- f e sen 4 a ... ; scn l^E— sen \ s . . . 

Si ha poi fino alle quarte potenze inclusive 


e‘ 21 
a 8 =eH ; — 


afl' 5 


_ e ' 

4 a 4 8 ’ 3 1 a ’ 4 3 a ’ 

Iotroducendo nella superiore espressione di il valore di E dato nel 
problema precedente , ed i superiori valori di sen E, sen a E ec. , 
latte le opportune riduzioni, troveremo 

/ e 5 \ / 5 , 1 teS i 3 , „ . to 3 , . 

v— a-4-l a e scna-t-1 — e senaa-| e sen oa-| — — e'seiiuJ-) — 

v 4/ ^4 a4 / ia 96 

la qual serie risolve il propostoci problema. 

Problema "VI. Esprimere V anomalia media per mezzo dell'ano- 
malia vera. 

2 S 

57. Riprendasi l’equazione r' dv — dt del problema III, e po- 
nendo conte allora S— 5 (so ab , e 1 = 36 o , essa diviene r'dv*sabdz, 

. ,. a(t — e’) . > , (t — e')"dv 

ovvero (a motivo di r— — - -, b — a 1/ 1 — e ) dz= — 

i-t-ecosi» (1 

Frattanto 
d v 


- 4 -ecos v)‘ 

dv { t — aecoso-4- 3e’cosV — 4 eSc0 * ,, ’+ 5e v cosV-4— 

(t-f-ecosv)' 

= riv^t — dvco$v( 2 e -{-5e')-^-dvcos2v(^-e , -\-—e^ 

5 

1 — e' dv cos 5 v - 4 - — e 1 dv cos 4 v -+* . • • 

8 

VOL. 1. 1 a 
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3 3 

Moltiplicando ora questa espressione per (i- — e')*’=i — — e’ 

ed integrando otterremo per la cercata relazione 

/ 5 e tv 5 

z = v — 2 e scn e -f- [ — c’+ — jsen a v — sen 5 e -(-—e 4 sen \v ... 

'4 8/ o Sa 

ove non si aggiunge costante, dovendo essere * e v contemporanea- 
mente = o . 

Problema VU. Assegnare la massima equazione del centro, os- 
sia la massima differenza fra v e z. 

58 . Appellano gli Astronomi equazione del centro la differenza 
fra l’anomalia vera e l’anomalia media. Questa equazione del centro 
è quella quantità , di cui couvicnc aumentare l’ anomalia media per 
avere la vera; del pati sommando questa equazione del centro con la 
longitudine media si ottona la longitudine vera. Ora essendo essa in 
generale espressa da v — — z , sarà nel suo massimo , quando dv = dz . 
Siccome poi si ba fra z e v l’ equazione differenziale r‘ dv — abdz , 
saia nel caso della massima equazione r=|/ ab— a '' \/ 1 - — e ' . Ma 

«(i — e’) ^ . ,. . , (t — e') 5 ’ 4 — i j „ , 

r ss — ■ .. . — ' . Quindi si otterrà cos v = ■ - , dalla quale 

i -f- e cos v e 

equazione ottiensi il valore dell’anomalia vera corrispondente alla mas- 
sima equazione del centro. 

Trovata l'anomalia vera v corrispondente alla massima equazione 
del centro, si cercherà l’anomalia media corrispondente, c quindi la 
differenza loro sarà la cercata massima equazione. 

59. Coroll. I. Si può sviluppare la massima equazione in una se- 
rie ordinata per 1 ’ eccentricità e. In fatti l’ equazione 

(1 — e’) 54 — 1 . . ... 3 1 5 

ì 1 «volta ili cpnp n:ir» tt — £ Q ' _ 

4 3 a 128 


cosv= 


Si ricaveranno da (pie sta serie i valori di sene, sen 2 e, sen 3 v , 
sen 4 e da sostituirsi nella serie del problema precedente . Se vorremo 
spingere il calcolo fino alle quarte potenze di e inclusive, avremo 

O 3 _ , 

scnr> = 1 — ~e i sen 2? = * e ; sen 3 t' = — t; sen4‘' = o. 

02 2 

Sostituiti questi valori nella indicata serie , otterremo 

z — v — 2 e — e ’ . Posta quindi la massima equazione del centro 

48 

, ti , 

— A , sara A = 2 e -j- — e - 4 * . 

48 
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Coroia. II. Si può da quest' ultima serie ottenere l’ eccentricità e, 
qualora siasi osservato et. Iu fatti col noto metodo del ritorno della 


seiic tosto si deduce e = — et 5 . 

768 

Questa serie è molto convergente nello stato dell’ Astronomia , es* 
sendo et sempre quantità discretamente piccola, e serve a dorè con 
molta facilità l’ eccentricità dell’ orlata , tosto che siasi osservata la mas- 
sima equazione del centro et. Essa è dovuta al celebre Lambert, il 
quale la continuò lino alla settima polenta ; ed ecco il suo risultato 

e=*«— - 1 -- 5 — 587 *° 583 


, t I , 007 , Aoooo 

e= i et —ac 5 a.' 2 «> . 

708 983o4o auia/fiiSao 

Problema Vili. Determinare C eccentricità deli 1 orbita solare col 
mezzo della massima equaaione del centro. 

60. L’ eccentricità dell’ orbita solare determinata dal confronto dei dia- 


metri solari potrebbe essere qualche poco iu errore , a motivo delle 
diiììcoltà di berte osservarli, ed apprezzarne il loro giusto valore. Se 
per altro si perverrà a riconoscere col mezzo dell’osservazione la mas- 
sima equazione del centro , sarà quindi facile determinare l’ eccentricità 
colla formula del corollario li del problema precedente . 

( Fig . ai) Sia AP l’asse maggiore dell’ orbila solare; c TY la 
linea degli cquinozj , da cui si- contano le longitudini; l’apogeo sia in 
A , il perigeo in P. Allorquando il Sole trovasi nei punti della mas- 
sima equazione del centro , la sua celerità angolare media deve ugua- 
gliare la vera, ossia 1* incremento diiuno della sua longitudine giorna- 
liera deve essere = 5g' S", 55. Osservando pertanto giornalmente le 
longitudini del Sole si scelgano due posizioni di esso equidistanti dal- 
l’ apogeo , a dal perigeo in pumi tali ó“, S", che la sua celerilà vera 
osservata sia = Ho/ 8", 53 , e corrispondano esse alle longitudini 
Y TY= Z, Y TS"—L'. Siano poi le corrispondenti longitudini me- 
die = Y T<r'— l, Y 7V"=G ed il tempo intercetto fra la prima os- 
servazione in Y, e la seconda in S" espresso in giorni sin = t . Sarà 
c- / Tr"=(5 9 '8",ù3)t, c quindi <r , T<r n —S'TS"=2a^5 9 '8",55)t—L'-+-L, 
ossia et = ♦ 1 (69' 8", 55) t — 1/ L) . 

Conosciuto il valore di et in gradi e minuti , si ridurrà in parti di 
raggio , e sostituito poi nella formula del corali, precedente darà il va- 
lore di e. In tal guisa il chiarissimo astronomo de Lambre trovò In 
massima equazione del centro per l’ orbita solare nel 1780= 1* 55' 53", 5. 
Quindi et = o,o556i 55g. Sosliluno questo valore di et nella serie 


e = i et — 



si avrà e = o, o 1 68 o 63 , 
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Determinando a epoche diverse c mollo fra loro lontane la mas- 
sima equazione del centro , si è trovato che essa va diminuendo , e la 
sua diminuzione corrisponde a Qo", 1 per ogni 100 anni; quindi l’ ec- 
centricità diminuirà essa pure di una piccola quantità, vale a dire di 
circa o, 0000495 per ogui 100 anni . Questa piccola diminuzione se- 
colare difficilmente si sarchile potuta scoprire colla sola osservazione , 
se non dopa un certo ninnerò' di secoli confrontando fra loro osser- 
vazioni fatte con uua precisione molto superiore a (fucila delle antiche 
osservazioni. lai teoria generale del moto dei corpi celesti, additando 
il principio da cui essa dipende , ci ha fatto conoscere non solo la 
sua quantità , ma di più ci assicura , che tal diminuzione ha un limite , 
al di là del quale non può andare , e pervenuta a questo limite la di- 
minuzione col tardo svolgersi dei secoli si cambierà in aumento. 

6 1 . Scouo . Esattissima riuscirebbe 1 ’ eccentricità determinata con 
questo metodo, se non fosse molto diffìcile ricavare coll’ interpolazione 
i punti S\ nei (piali la celerità vera del Sole c uguale alla cele- 
rità media , c se l’ azione degli altri corpi celesti ( azione , che dimo- 
strereino in appresso esercitarsi scambievolmente fra i coipì tutti del 
nostro sistema planetario) non disturbasse qualche poco le leggi del 
molo dittico. Qualunque metodo si adoperi per determinare l’ ec- 
centricità dell’ellisse solare, conviene prima di tutto spogliare . le lon- 
gitudini osservate dall’azione degli altri corpi celesti, la quale, quan- 
tunque piccola , non è trascurabile nello stato della odierna Astrono- 
mia , Se poi si abbiano le longitudini solari spogliale da (peste piccole 
azioni la serie del problema VI 


z—v- 


• a e scu v 




- 6 . 

seuav— — scnOf-f- — e l scn4*'. 
3 5 a 


ci somministrerà altri metodi molto facili e spediti per determinare il 
valore di e. 

Conoscasi in piimo luogo la posizione del perigeo, ed il tempo 
dd passaggio del Sole pel perigeo. Si osservino con molta precisione 
le longitudini dd Sole, quando la sua anomalia è presso 90”, e cob 
l’ interpolazione si trovi il momento , in cui v ■= longitud. attuale di 
Sole — longitud. (fi perielio = 90 . JLa differenza dei tempi fra il pas- 
saggio dd Sole pel perigeo, e il dato tempo moltiplicata per 5 g' 8', 53 
darà il valore (fi *. Fatto ndla serie precedente = 90 , t — Z , 

I 

avremo Z = — 2 0 -f- — , donde tosto ottenessi e=- — f Z — — — Z ! , 

3 • ’ • ■ ‘ 4® 

la quale darà il cercato valore. 
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Non si conosca in secondo luogo il tempo del passaggio per il 
perigeo , nè la sua posizione con «p laiche precisione. Si scelgano due 
osservazioni del Sole tali, che la differenza delle longitudini corretta 
dalle azioni degli altri pianeti, e dal molo progressivo dell’apogeo sia 
= 180". Se indichiamo le corrispondenti anomalie vere per t», v', 
le medie per a, a', e t il tempo fra la prima e la seconda osserva- 
zione , avremo , dietro le indicate condizioni v — *» = 1 80 , 

a' — 8", 35 ) t = fi • Ora si ha ^ponendo — |- ^- = 

c * 

i — v — a e seu v ~\~b scn a v scn 5 v -4-. — scn 4 v ■ • . 


a e sen v b scn a y ■ 


3 a 

€* 5 

— ■ scn 3 v' -| scn i v' . . 

3 ia 


e «piindi a' — a = 1 8o — a e (sen v — senv)-f- i(seu 29 — sena»-) 


/ r» p 

— (seu o v» - 

3 v 


5^4 < 

- sen 3 v) -1 ( scn 4 v ■ — sen 4 v) • 

3 a 


la «piale facilmente si cambia nella seguente 

b i{y — v) a(v'-)-v) 

• -4 sen — cos — - 

a a 2 


fi — 180= — e sen 


-v v 
— cos — 




e' 3 (V — c) 3 (c'-(-v) 5 e v \(y — v) A(v‘ — v) 

— scn — cos — - -p- — — sen — cos — 

òa a 64 a a 

ed a motivo di v — v = 1 80“ , e v -4- 9 — 1 80’ 2 v , avremo 

fi — 1 80*= -J-e scn 9 — — sen 5 9... donde facilmente ottcrrassi e, «iuan- 
6 

do si «xmosca 9. Qui poi si può osservare, die «piando anche 9 non 
fosse conosciuto con tutta la precisione , si potrebbe dò non ostante 
ottenere il valore di e con molta precisione, avendo cura «li scegliere 
per osservazione fondamentale una tale , a cui corrisponda presso a poco 
un valore di v = 90” , giacché in allora i valori «li sen 9 variano po- 
chissimo per una piccola variazione nell’ angolo 9. , .... 

e » . . . ' 

Di più csseudo — = 0,00000079 * n c * r ca, s * può assumere senza 

c* • • • 

errore sensibile — s«m 3 v = — 0,00000079, e quindi si avrà 


— 1 80 -4- ( 5 9 ' 8", 55 ) t ^ 


sen v> 


00000079 
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Si potranno quindi col mozzo di questa formula unire a due a 
due tutte le osservazioni fra loro distanti di i Bo" iu longitudine fatte 
verso i punti della massima equazione , e di tutte le determinazioni 
particolari che si otterranno , prendendo il medio , si avrà il valore 
di e con tutta la precisione . 

Del resto dobbiamo osservate , ehe nell' odierno stato delle tavole 
ben più spctli Lanterne determinano gli Astronomi la massima equazione 
del centro coi seguenti precetti. Prendono iu primo luogo due longi- 
tudini del Sole osservate con tutta cura verso i punti della massima 
equazione , cioè verso il fine di Marzo , ed il principio di Ottobre di 
uno stesso anno, ed avendoli applicate le perturbazioni in senso con- 
trario, prendono la loro differenza. Quindi colla data differenza dei 
tempi medi corrispondenti alle osservazioni , calcolano la differenza delle 
longitudini , la quale eziandio si può tosto dedurre dalle tavole solari . 
Sia D la differenza delle longitudini vere osservata , d la differenza 
delle longitudini medie . La quantità D — d differirà di pochi secondi 
dalla doppia massima equazione del centro. Per trovare la quantità, di 
cid deve essa aumentarsi, si calcolino colle tavole solari l’ equazioni 
del centro per gl’ istanti delle due osservazioni , e si sommino . Presa 
quiudi la differenza fra questa somma , cd il doppio della massima equa- 
zione del centro delle tavole, si avrà la quantità da aggiungere alla 
differenza D — d per ricondurla alla massima equazione del ceutro , 
quale si sarebbe osservata se le due osservazioni fossero state fatte nei 
punti corrispondenti alla medesima . La ragione di questi precetti è 
evidente quando si rifletta , che! iu qualunque sistema di eccentricità , 
per quella piccola correzione, di cui abbisognar possono le tavole, le 
variazioni deli’ equazione del cenno sono le medesime verso i punti 
della massima equazione. Vedasi £ Astronomia del sig. Piazzi voL 
Il pag. ia5 e scg. 


CAPITOLO VII. 

Dell? misura del tempo . Del tempo vero , del tempo medio , 
e del tempo siilereo . 

6a. J-Ja durata della rivoluzione tropica del Sole chiamasi anno , 
e siccome questa durata si c trovata costante col mezzo delle osser- 
vazioni, adunque tale sarà eziandio la lunghezza dell’anno. 
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il giorno, il quale si divide iu a 4 parti uguali chiamate ore ; l'ora 
suddivide» in 60 parti chiomate minuti primi, ed il minuto suddivi- 
desi hi alue 60 parti nominate secondi. Così il giorno è composto 
di 86400 minuti secondi. Ora il Sole non ritorna al meridiano se non 
dopo aver compito , in virtù del suo moto diurno , una rivoluziono 
intera intorno dia terra, con tpiel di più clic in virtù del suo moto 
proprio si è avanzato nella sua otiiita verso oriente , riducendo l’ arco 
da esso percorso nell’ ecclittica all’eipiatorc, ed iu tempo a ragione di 
un minuto per ogni t5 minuti di arco. Dietro di ciò è focile com- 
prendere , che la durata del giorno non può essere costante , c ciò pei- 
due ragioni : 1 .* perchè la direzione del moto del Sole varia giornal- 
mente, rapporto all’equatore j 3 .' perchè havvi una variazione reale nel 
moto del Sole . La dorata del giorno vero deve pertanto essere ora 
maggiore , ed ora minore ; frattanto le variazioni , alle quali è essa sot- 
toposta , sono sempre piccole , e si può comodamente riferire ad una 
durala media nel modo seguente. 

63. Si concepisca un Sole fittizio , il quale passi pel perigeo nel 
medesimo tempo che vi passa il Sole vero, e percorra con moto uni- 
forme l’ ecdotica nello stesso tempo, hi cui la percorre il Sole vero. 
Si concepisca un secondo Sole fittizio , il quale passando per l’ equi- 
nozio al tempo stesso del precederne perenna uniformemente la cir- 
conferenza dell’ equatore celeste con un moto uguale al moto medio 
del Sole. Per ultimo immaginiamoci il Solo vero che percorra la cir- 
conferenza dell’ ecclittica col suo moto annuo vero. Indichiamo questi 
U’e Soli per ordine iS‘, 3', S' ■ figli è chiaro che X All di A” è 
sempre uguale dia longitudine di 3, passando ambedue contempo- 
raneamente per 1’ equinozio, e percorrendo ognuno archi uguali in 
tempi uguali . Ora la longitudine di 3 è la loiighudino media del 
Sole vero, adunque VA lì di 3", e la longitudine media del Sole sono 
uguali . 

Se fosse VA lì di S' sempre uguale ali' A lì di 3 " , ì due Soli 3‘ 
ed S" passerebbero sempre contemporaneamente al mcridiauo ; od es- 
sendo diverse, quello passerà prima che avrà una minore All . La 
differenza delle Ali ili 3' e di 3" ridotta in tempo indicherà la dif- 
ferenza dei passaggi di questi due Soli pel mcridiauo . Frattanto egli è 
evidente, che S‘ non è ricondotto al meridiano, se non quaudo la 
sfora celeste lia ruotalo per un angolo di 56o" 5<j' 8”, 33 . Adunque 
la durata dei giorni, che verrebbero da S' denotati, sarebbe costante. 

Ciò posto , la durata costante del giorno indicata dal Sole fittizio S 
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Appellasi giorno medio; il momento, in cui questo Sole passerebbe 
per l’equinozio (i), costituisce l ’ equinozio medio, essendo {'equino- 
zio vero indicato dal passaggio del Sole vero per lo stesso equinozio, 
11 tempo indicato da un orologio, che sarebbe regolato sopra S\ chia- 
masi tempo medio , etl il tempo indicato dall’ orologio regolato sul 
Sole vero S" dicesi tempo vero o tempo apparente , essendo questo 
quello che veramente si osserva. La differenza fra il tempo indicalo 
dal Sole fittizio S‘ ed il Sole vero S" dicesi dagli Astronomi equa- 
zione del tempo , ed è questa uguale alla differenza tra la longitudine 
media del Sole c la sua Ali vera ridotta in tempo, come si è sopra 
indicato . Posto ciò , passiamo alla soluzione del seguente 

Pro blesi a I. Determinare L‘ equazione del tempo per un istante 
qualunque . 

64. (lig’ 32) Rappresenti CD l’eccliuiea, CAI l’equatore, BC la lon- 
gitudine vera del Sole , c sia C AI uguale alla sua longitudine media . 
Sarà CA VA R vera del Sole, e l’equazione del tempo sarà 

= jr— — , ove si divide l’ arco A AI per t 5 per ridurlo in tempo . 

Pongasi C B = Z , C A ~ et , B C A — 1 — okhliqu. dell’ ecclittica 
C AI — t . Sarà taug se = cos t tnng L , c quindi l’equazione del tempo 

che porremo = dT , sarà = . 

1 5 

Si può anche trovare il valore di t — oc espresso in una sene or- 
dinata per i seni multipli dell'arco X. In fatti ponendo la longitudine 

del pciìgco = or , s l’ anomalia media del Sole , v la vera , saia 
f = z-f-TT, L — v r K -, onde z — t — or, c — — or . Sostituiti 

questi valori nella serie del probi. VI al §. 57, si otterrà 

t~ L — aescn(£ — 'tr)-\- (-7*’ *f- -g ^ sen a (Z, — or)— ^-sen 5 (L- — nr) -j — 
l’ equazione lang oc = cos t tnng L sviluppata in serie (Trig. IV) dà 


-L— t 


scn a L~\ sen 4 L — — scn6£... ()=s — 

2 5 1 


: tang’ i i 


La differenza di queste due serie darà la cercata equazione del tempo . 
Nel ridurre queste due serie a numeri convicn moltiplicarle per il 


(1) L’equinozio medio, a vero dire , differisce qualche poco dall’ equinozio 
vero, o apparente per certi piccoli movimenti, ai quali è quoto sottoposto, c 
dei quali parleremo in progresso. 
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numero di minuti sccoudi contenuti nel raggio , ed in tal guisa saranno 
ridotte in secondi di arco . Se poi si dividono per i 5 , saranno ridotti 
iu tempo i coefficienti dei seni ; laonde per ridurli in tempo si do- 

vranno moltiplicare per — , il cui logaritmo è = 4 > i 383558 . 

Posto pertanto e = 0,016807, t=a 5 ‘ 28' , si otterrà 
tr= L — 462", a 5 sen(£ — Tr)-t- a",gx sen(a£ — stt) — o",nj seu( 3 Z — 3 tt) 
n = L — 5 g 5 '', i 8 sen iL-\- ia", 7 gscu 4 L — o ", 57 seu GL . . . 

Quindi 

t — a — — 462", a 3 sen(X — tt)- 4- a", 91 sen(a L — aor) — o",oaseu( 3 Z — Sor) 
-4- 5 g 5 ", 1 8 scn a L — 1 a", 79 scu 4 L 0", 37 sen 6 L . 

Calcolando per ogni giorno questa formula si ha l’ equazione del tem- 
po , vale a dire quella quantità , che si deve aggiungere al tempo vero 
per ottenere il medio . Si può essa eziandio ridurre in una tavola , il 
cui argomento sia L, giacche £ e la sola variabile contenuta in que- 
sta espressione . 

Coroll. Se fosse 1 ’ eccentricità ss o , in tal caso mancherebbe la 
prima linea; il moto del Sole sarebbe uniforme, e l’equazione del tem- 
po si ridurrebbe unicamente alla seconda linea , che dipende soltanto 
dalia posizione dell'ecclitdca rapporto all’equatore. Risulta di qui, che 
la patte più forte dell’ etpiazionc del tempo non ò già dovuta alla ir- 
regolarità del molo del Sole , ma bensì all’ obbliquità dell' ecclittica . 

Trascurando nella precedente espressione dell’equazione del tempo 
le (piantila al di sotto di 1", essa non contiene di variabile che 
sen 4 L nella sua massima potenza . Ponendo pertanto d T = o , 1 ' e- 
quazione risultante avrà quattro radici , e quindi quattro volte all' anno 
sarà l’equazione del tempo = o, ossia quattro volte all’anno il tempo 
vero coinciderà col tempo medio. Noi non ci occuperemo della riso- 
luzione di questa equazione, non più che dei suoi massimi, potendosi 
questi punti con somma facilità rilevare da un Effemeride, oyc sia per 
tutti i giorni dell’anno calcolata l’equazione del tempo. 

Problema li. (1) Assegnare i equazione del tempo mediante 
una serie ordinata pei seni e coseni della longitudine media t+- 


( 1 ) Per 1* intelligeor.a di questo problema conviene aver prima compreso la 
teoria della nutazione, della quale tratteremo in seguito. Abbiamo credulo be- 
ne d' inserirlo qui, non richiedendosi altro se non ebe ammettano i giovani 
ciò che sarà in seguito dimostralo . 

VOI- I. I 3 
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avendo eziandio riguardo ai movimenti oscilialorj dell’ equinozio 
prodotti dalla nutazione , ed alle perturbazioni planetarie . 

65 . Sia L la longitudine ellittica del Sole valutata dalla posizione me- 
dia dell’ equinozio , vale a dire da quella posizione , che avrebbe se 
uon avesse luogo la nutazione; P sia la somma delle attrazioni plane- 
tarie ; 1 8" sen N la quantità , che si deve aggiungere per tener conto 
della nutazione , ossia per valutare le longitudini dall’ equinozio appa- 
rente . La longitudine apparente del Sole sara = L -4- P -f- 18" sen IV 
( essendo N = 56 o‘ — longiu del nodo di Luna , come sarà dimostrato 
nel capitolo della nutazione). 

L’obbliquità dell’ ecclittica oltre la sua lentissima diminuzione pro- 
gressiva, di cui abbiamo fatto («troia ( §. 45 ), è sottoposta ad una 
oscillazione dipendente essa pure dall’ effetto della nutazione , e tale 
che se chiamiamo t l' obliquità media , \ l’ obbliquità apparente , ha 
luogo l’ equazione t' — t = 9"cosiV. 

L 'AR media del Sole è uguale alla sua longitudine media, qua- 
lora trascuiisi l’effetto della nutazione. Ma se MAR media vorrassi 
contare dallo stesso equinozio apparente per confrontarla con MAR 
apparente , dovrà essa essere Aumentata della quantità 1 8’' cos t' sen N, 
ovvero 1 8" cos t sen N a motivo della piccola differenza fra t ed t‘ . 
Quindi chiamala t la longitudine media del Sole sarà 
AR media = t ■+■ 18" cos 1 sen N . 

Per trovare ora l’equazione del tempo couviene con la longitudine 
apparente L -4- P -+- 1 8” sen N , e con l’ obbliquità apparente t' cal- 
colare MAR apparente del Sole, che porremo = Z.-4- P-\- 1 8" seu N-\- R, 
ed avremo d T = L P -f- 18" sen N R — t — 1 8" cos t sen N 

ovvero dT<= L — f -|- /* -f- 7 ? 56 " sen' ♦ t sen N . 

Ponendo « = 33” 38', e tiduceudo in tempo la precedente espressione 

si otterrà d T — ^ (L t P -+- RI) -4- p", 09935 sen N . 

Frattanto la quantità L — t è evidentemente l'equazione del cen- 
tro, la quale pel problema V capit. preccd. si può esprimere per la 

( e'\ f 5 , 11 \ 

sene I 3 e — — ] sen z - 4 - — e e‘ ) sen 3 z - 4 - . . . 

\ 4/ V4 34 / 

e ponendo z = t — ir, a e— — = a, —e ’ — — c l = 6. . . 

r 4 4 H 

avremo L——t = a sen ( t — ir) -+■ b sen (3 f — 3 ir) . . . 

Noi trascuriamo i termini dipendenti da e 1 ed e 1 perchè insensi- 
bili . Quanto ad R si è trovato nel problema precedente 
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a = L — fi sen a Z 4 sen 4 Z — — sai GL... essendo 9 = ung* 4 t . 

2 3 

fi* fi' 

Quindi II = — 8 seu a Z -| tesi ^ L sen C L. .. 

a 3 

Frattanto essendo Z = t -f- a scn (f — ir) 4- fi sen (a fi — a tt), se 
ci proponiamo di trascurare i termini deU’ordine rt ’"8' , 6 fi 1 , come in- 
sensibili (a*, A essendo dello stesso ordiue) avremo 
sen a Z = (i — «’ ) scn a f 4- a { scn ( 5 1 — ir) — sen (t -f- ir) [ 

4- fi jsen (4* — a or) — scn a -7r} -f- fa* jsen(4f — a or)4- sai 2 or } . .. 
sen 4i = (i — 4 a’) sen 4f 4- a a [sen ( 5 fi — ir ) — scn ( 3 f-f- ir ) } 

_l_ (3 fi a a’) sen (6/ — a ir) — (a fi — aa‘) sen (a t 4- 2 ir).. . 
seti 6 L = scn 6*4- 3 a sen (7 t-—ir) — 3 a sen (5 f4-Tr) . . . 
Introducendo ora questi valori nel valore di li , ed osservando che 
a motivo della piccolezza di a, la quantità 1 — a' —cos'a, 

, — 4 a ‘ = cos* a a ed a' = scn’ a, riducendo in secondi i termini che 
sarebbero espressi in parti di raggio, latte le opportune riduzioni , si 
formerà la seguente equazione 


dT = (- 

+ 


sen 3o‘ 


fi scn* a fifi\ /« ufi\ 


cos a ir- 


fi cbs* a 


a 

' 1 5 scn i5‘ 

fai . nfi’\ _ . 

— I } ) cos T sen 5 fi 

v 1 5 i5/ 

fifi 


cos ir sen f 


fi* sen* a fifi* \ 

4 r cos a ir — cos a ir I sen a f 

seu i5* 1 » / 


(7 


fi sen’ a 

cos a or - 

sen 3o 


-cos a -ir • 


fi’ cos’ a a 


1 * 2 a\ . 

srJ"" 4 ' 


cos ir ■ 


+ 1 


5 

fi’ sen ’ a 
sen 1 5' 


A fi' \ 

.—COS^J 

fifi 


se» 5 fi 


cos a ir ■ 


cos a -ir- 


seli 45 


—) 

, i5'V 


sen 6 fi 


A fi ' 

eos ir sen 7 t 

1 5 

Afi 


~1- 


( — 4 - ) sen ir cos fi 

\ i5 t5/ 

fi’ sen’ a fi fi‘\ 

TbJ 


(-a--,. 


sen a ir cos a fi 
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fai ai'\ 

H- I — — — — ) sen tt cos 
' 1 5 1 5 / 


3 t 


fi sen* a 
' sen 3 o" 


b fi\ 

— ) sen a tt cos 4 t 
i 5 / 

fa fi’ ai' \ 

— I (- — j- 1 sen tt cos 5 f 

/fi* sen* a bi‘\ 0 

— ( 1 — ) sen 2 tt cos b t 

' sen 1 5 " 1 5 / 


a fi 5 ì „ „ , . r 

-l — sen tt cos 7 t H P -f- o , 09925 sen N 

1 5 1 5 

— o",oo575Pcos 2 / — o", 1 1 7 sen (2 /-j- N) — o",oi 3 sen (2 1 — IV) . 

Qui poi convien osservare , che il valore di R si è calcolato sup- 
ponendo che fosse la longitudine del Sole = L , e la obbliquità del- 
I* ecclittica = t . Convien dunfjue aumentare ancora il precedente va- 
lore di d T dei termini provenienti da un aumento nella longitudine 
s= P - f- 18" sen N, c dà un aumento in « = g"co sN, i quali termini 
si otterranno differenziando la precedente espressione rapporto a /, e 
rapporto ad 1 , e ponendo dt — P -+- 18" sen N , e d t = 9" cos N . 
Ora con un poco d’ attenzione facilmente si riconosce , che di tutti i 

. , . fi cos’ a 

temimi componeuu u valore di d T , il solo termine — sen 2 t 

sen 1 5 

soffre una piccola variazione per questi aumenti, le variazioni degli al- 
ni rimanendo insensibili. Non avendo riguardo pertanto che a questo 
solo termine, si otterrà 

cos’n 8 8 aflcos’a , ». 

9 cos iVsen 3 1 — cos 2 f (1 S sen A -4- P) 


IdT-- 


[5 0 t 


1 5 
taug t t 


Ora essendo fi = tang’ i t , sarà - — = 

0 i cos* f 1 


Quindi , ponendo 


1 = 23 * 28', a = i* 55 ' 27" (come si ha dalle determinazioni del ce- 
lebre signor de Lambre), otterremo 

%dT— — o", 1 3 o cos N sen 2 1 — o", 1 04 sen iVcos 2 t — o,oo 575 /*cos 2 t 


ovvero 

ldT= — 0V1 7 scn(a f-J-A T )— o",oi 5 sen (2 1 — IV) — 0,00575/* cos 2 t 
ove il numero P si suppone espresso in secondi sessagesimali. 

Aggiungendo poi quesd termini alla precedente espressione di 1/ T, 
si avrà il valore completo dell’equazione del tempo quale sopra si è 
riferito . 


Digìtized by Google 



+ 1 I ++I ! 


IO! 

Questa mainerà til esprimere l’ equazione per la longitudine merli.i 
del Sole devesi al sig. de Lambre , il quale la produsse nella prefa- 
zione alle sue tavole solari pubblicate in Parigi nel 1806, ed in se- 
guito la riprodusse nella sua Astronomia impressa in Parigi nel 1 8 1 4 
voL li pag. 199. La sopra riferita formula differisce in alcuni teimini 
da quella del signor de Lambre; ed ni cliiar. signor Piazzini profes- 
sore d’ Astronomia nell’ Università di Pisa son debitore del primo an- 
nunzio di oleum errori nella medesima incorsi . I suoi risultali essendo 
d’ accordo con i mici , giova sperare clic essa sia csaUa . 

Scolio. I coefficienti dei seni c coseni dell’ arco 4 nel precederne 
valore di d T sarebbero costanti se tali fossero eziandio l' eccentrici là 
e, da cui dipendono a e b , l' obbliquilà dell’ ccdiuica , da cui dipende 
6 , ed il luogo del perielio nr . Ora essendo sottoposte a lentissime 
variazioni secolari , anche questi coefficienti varieranno col tempo . Se 
assumiamo le determinazioni del signor de Lambre ridotte agli anni 
1800, 1900 dal signor barone de Zacli nella sua iusigne opera inti- 
tolata Tabulile speciale s aberrarionis et nutationis etc. Gol/iae : 80G 
voi. 1 pag. 1 79 avremo per dT i seguenti valori conispondcnli alle 
due epoche indicate. 


pel 1 800 

d T = - 4 - o", 04 1 

79 ", 358 sen t -|- 435 '', 8 a 1 cos t 
597 ,077 seti it -4- 1 , 566 oos 2 1 

3 , 4 a 5 sen 3 < — 18 ,79900854 
i 5 ,249*004* — o ,ao 4 co* 4 f 

o ,i 48 sen 5 f-(- o , 885 cos 5 ( 
o , 4 o 5 sen 64 -f- o ,00900364 
o ,006501174 — o ,05700574 

-| — !_ P -j_ o", 09935 sen N — o, 00675 P cos a 4 


pel 1 900 
-t- o", 0Ì7 
93 ", 385 scn 4 -+-4 3 a", 37 5 cos 4 


— 5 g 6 ,aoo sen a 4 - 

— 4 i ° a 5 Scn 3 4 — 

-+• i 3 ,aoasen 44 — 
-1- 0,175 scn 5 4 — 

— o ,4oosen6/-f- 
• — - o ,007 seti 7 4 — 


1 ,855 eos a 4 
18 ,6aa cos ‘5 4 
o ,ao 6 cos 4 4 
o ,87 4 cos 5 4 
o ,0 1 4 cos 6.4 
o ,o 56 cos 7 4 


— o", 1 1 7 sen (a 4 -f- N ) — o”, o 1 3 sen (2 4 • — N) . 

I valori poi di a, b , mr , t , clic hauno servito al calcolo numerico 
del valore di d T presi dulia citata opera del signor de Zach , sono i 
seguenti : 

a= 1* 55 ' 26",666; ^=279* 29' o",o I a— 1* 55 ' 7", 8.4 ; tt — a8i * r a' 36 ',o 
b= 1 ra ,688 i = a 5 37 56 ,7 | b— 1 12 , 5 a t = a 5 27 4 -*6 
66. 11 tempo vero ed il tempo siderale , o astronomico soltanto si 
possouo direttamente osservare ; il tempo medio devesi o dall’uno, o dal- 
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l’altro osservato dedurre. Il tempo siderale, come lo abbiamo di so- 
pra defluito , vieu indicato da un orologio , il quale noti o'' o o" al- 
lorquando l’equinozio di primavera passa pel meridiano, e compila la 
rotazione diurna, siano iti esso scorse precisamente 34 " » ovvero abbia 
fatto 86400 vibrazioni. Un tale orologio indica ad ogni istante Y AR 
del mezzo del cielo, ossia di quel punto di equatore clic trovasi sul 
meridiano , detto eziandio dagli Astronomi punto culminante . Il gior- 
no vero ha il suo principio allorquando il centro del Sole passa pel 
meridiano , e reputasi compito quando egli vi ritorna. Scbbeue irrego- 
lare sia la durata del giorno vero, pure egli vicn diviso in 34 ore, 
e l’ora in 6o', le quali saranno disuguali nelle diverse stagioni del- 
l’anno. Dna tale divisione del giorno riesce comoda in ciò, die sem- 
brando il Sole descrivere apparentemente il giro del cielo stellato in 
virtù del suo moto diurno in a4 ore , in ogni ora di tempo vero egli 
si allontanerà dal meridiano 1 5 gradi . Cosi il tempo vero ridotto in 
gradi dà 1’ angolo orario del Sole senza aver alcun riguardo al suo 
moto in AR dopo il passaggio pel meridiano , e viceversa se siasi 
osservata l’altezza del Sole, e col metodo del numero 31 si calcoli 
l’ angolo orario del Sole , questo ridotto in tempo a ragione di 1 5" 
per ora , darà direttamente il tempo vero . 

11 tempo vero direttamente osservalo non è atto a regolare gli oro- 
logi, nè può comodamente confrontarsi col moto uniforme del pen- 
dolo. Così tutte le volte che un qualunque fenomeno è stato osser- 
vato ad un dato istante di tempo vero , convien per il medesimo istante 
calcolare l’ equazione del tempo , mediante la quale tosto deduce» il 
tempo medio . A facilitare il calcolo dell’ equazione del tempo gli A- 
stronomi nelle annue loro Effemeridi ne inseriscono il suo valore per 
ogni giorno dell’anno a mezzodì, ed essendo le sue diurne variazioni 
sempre mollo piccole e regolari, se ne può con una Scile interpola- 
zione dedurre la quantità per un’ ora qualunque di ogni giorno . 

Un orologio dicesi pigolato sul tempo medio allorquando segna 
o h o' o" nell’ istante , in cui il Sole medio passa pel meridiano . Quindi 
se in un orologio osservisi l’istante del mezzodì vero mediante lo slro- 
mento dei passaggi , ed a questo aggiungasi l’ equazione del tempo do- 
vrà la somma essere = o h o' o" affinchè sia regolato sul tempo me- 
dio . Se ciò non accade , si avrà al tempo stesso l’ errore del pendolo , 
il quale se sarà costante nei giorni consecutivi 1’ orologio segnerà a4 h 
medie precise nella durata del giorno medio ; in caso diverso la serie 
degli errori darà l’accelerazione o ritardo del pendolo, e nel tempo 
stesso ci dimostrerà so il moto è uniforme. 
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67. Negli osservatorj fissi i fenomeni celesti si ossoiYano per lu 
più agli orologi regolali al tempo sidereo, perchè presentano essi im- 
mediatamente le AR degli astri, che giungono al meridiano. Rcndesi 
(pùtidi necessario insegnare il modo di convertire il tempo medio in 
tempo sidereo, e viceversa. A tale oggetto rappresenti MN(Fig. 11) 
la direzione del meridiano, a cui tutti i putiti dell’ equatore celeste 
Y m S S si vanno successivamente presentando nella direzione 
S" & S m Y da oriente verso occidente . Sia per un istante qualunque 
di un determinalo giorno Y la posizione dell’ equinozio , m la posi- 
zione del Sole medio , S il punto culminante . Pongasi 

S Y = tempo sidereo in gradi = A 

m Y = AR media del Sole dall’ equin. apparente = S 

m S — tempo medio ridotto in gradi . . . = T 


sarà evidentemente A = S T, e quindi se A‘, S, T saranno le 
stesse quantità espresse in tempo , avremo fra il tempo medio , il tem- 
po sidereo, e l 'AR del Sole l’equazione A' = S' -+• T“, dalla quale 
per un qualunque istante, dato il tempo medio T , e X AR del Sole 
= iS", si avrà il tempo sidereo A' ; o viceversa dato il tempo sidereo 
A’ , e X AR media del Sole S, si avrà il tempo medio T per l’ e- 
quazione T = A" — . 

68. Questa stessa regola serve a trovare il tempo medio , in cui 
una stella di nota AR perverrà al meridiano. In fatti in questo caso 
sarà A' = AR di data stella ridotta in tempo , ed S' uguale AR me» 
dia di Sole per questo cercato istante . Converrebbe pertanto conoscere 
XAR media del Sole per il tempo medio cercato. Per facilitare que- 
sto calcolo nelle Effemeridi astronomiche si riferisce per ogni giorno 
dell’anno a mezzodì medio XAR media del Sole ridotta in tempo. 
Sia pertanto nel determinato giorno £ XAR media del Sole a mez- 
zodì medio, cd m il suo aumento costante in a4 h di tempo medio. 

m T 

L’ aumento di essa in T' ore di tempo medio sarà = , e quindi 

34 

m i v _ . M 

in quel giorno sarà ^ = H Sostituito questo valore di S 

H . 

nell’ equazione 1 * — A • — & , si otterrà T = — — i — (A ' —*)... (a), 


34 -f-m 

la quale darà il tempo medio corrispondente in quel giorno al tempo 
sidereo A'. 

La quantità A' • — « è evidentemente il numero delle ore siderali 
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decorse dopo il mezzo giorno medio; (póndi la quantità è il 

2*4 -+- m 

rapporto della ora di tempo medio all’ ora di tempo sidereo . 

11 numero m è tignale all’ aumento dell' A R media del Sole in 
a 4 h di tempo medio ridotto in tempo. Ora essendo il moto diurno del 
Sole = 59' 8", 55 , sarà m = 5 ' 56 ", 56 = o h , o 65 ”j 1 . Quindi il rap- 
porto — — . — — = 0,9973695. La precedente equazione 

24-I -in 24,06:171 

(n) diverrà’ pertanto 

T" — 0,9972696 (A — j') = A — s — o, oo375o5 ( A ' — s ) 
la quale sommiuistra un mezzo molto spedito per la conversione delle 
ore A' — s di tempo sidereo in tempo medio. Su questa formula so- 
no fondate le tavole per la conversione del tempo sidereo in tempo 
medio . 

Ponendo A — s = i h , sarà T = i* — 9", 83 — o h 5 oj 5 o", 1 7 . 
E poneudo A — f = 24 h , avremo T = 34 h — 5 ' 55 ", 9 t = aS 11 56 ' 4 "ioC 
tempo medio coirispoudcute a 24 ore di tempo sidereo. 


6g. Viceversa, se di uua stella qualunque siasi osservato il pas- 
saggio al metidiauo in tempo medio, si ottenà il tempo sidereo A' 

per 1 ’ equazione A' = s -+- - * V — s -(- T -f- o, 00274 7 ” , 

24 


dalla quale olterrassi V Alì A' quando si conosca il passa l o al me- 
ridiano in tempo medio, e VA A media del Sole a mezzodì medio. 
Di qui ancora apparisce , che A — s è il numero delle ore siderali 
decorse dopo il mezzodì medio ad un tempo medio T . Se ora pon- 
ghiamo 7 V .= a 4 , si troverà A' — s — 24* 1 5 ' 56 ", 74, donde ne se- 
gue, che 34 ore di tempo medio corrispondono a a 4 h 5 ’ 56 ", 74 di 
tempo sidereo , cd un’ ora di tempo medio equivale a 1 h o' 9", 86 di 
tempo siderale, vale a dire in uu’ ora di tempo medio la sfera celeste 
ravvolge in grazia del moto diurno di 1 5 ’ a' 27", 96. Il tempo medio 


pertanto ridurrassi in gradi dell’ equatore a ragione di 1 5 * 2' 27", 96 
per ogni ora. Così, a cagion d’esempio, se si sarà osservato l’an- 
golo orario di una stella lissa , per avere il tempo medio scorso dopo 
il suo passaggio pel meridiano, si dovrà ridurre quest’angolo orario 
in tempo non già a regione di i 5 " per ora , ma bensì di i 5 * a' 2 7 ",96 


per ogni ora. 

70. Vogl iasi ora determinare più generalmente il passaggio al me- 
ridiano di un astro , Li cui A A è giornalmente calcolala nelle Effe- 
meridi per un dato istante di tempo medio , per cs. , per mezzodì me- 
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dio , e varj questa di una quantità diurna m'. Sia come sopra A’ V Ali 
dell’ astro (piando egli passa pel meridiano ridotta in tempo ; T ' il tem- 
po medio del suo passaggio pel meridiano; A V AR del medesimo 
astro a mezzodì medio ridotta in tempo; s 1 ’AR media del Sole a 

mezzodì medio ridotta puro in tempo. Sarà A' = A -(- m .— . , 

34 

TTl T* 

& = s H Quindi 1 ’ equazione T = A' — S diverrà 

34 

T — A — s — - T , donde rilevasi 

34 

T= = + nella quale fot- 

34 — (ro — m) 34 — (m — m) 

mula i movimenti to', m nel AR dell’astro e del Sole si esprimeran- 
no in parti decimali di ora per maggiore semplicità . 

Se l’ AR dell'astro in vece di aumentare diminuisse giornalmente, 
vale a dire se l’ astro fosse retrogrado , si dovrebbe nella formula pre- 
cedente fare to' negativo. 

Del rimanente convien osservare , che questa formula suppone il 
moto diurno in AR costante. Essa può con vantaggio applicarsi nel 
calcolo del passaggio dei pianeti pel meridiano , ma per la Dima , il cui 
movimento è molto il regolare, porge soltanto un valore al vero pros- 
simo del passaggio pel meridiano, trovato il quale determinerassi con 
maggior precisione V AR della Luna, e di questa ci serviremo per 
correggere il suo passaggio pel meridiano . 

71. Termineremo questo articolo intorno alla misura del tempo col- 
l’ indicare i metodi , dei (piali si servono gli Astronomi per osservare 
il tempo , e determinare l’ errore di un orologio regolato tanto sul 
tempo medio, quanto sul tempo sidereo. 

1 .' Colt osservazione del passaggio pel meridiano di astri co- 
nosciuti. Se mediante lo stromento dei passaggi avrete osservato ad 
un orologio il mezzo giorno vero , applicategli l’ equazione del tempo , 
ed avrete il mezzo giorno medio al medesimo orologio; la differenza 
del tempo notato dall’ orologio a mezzodì medio con o h o' o" darà 
l’errore del pendolo quando sia regolato sul tempo medio; e se sia 
esso regolato sul tempo sidereo la differenza fra il mezzodì vero os- 
servato, e l’ AR vera del Sole è l’errore dell’ orologio . 

Se avrete osservato il passaggio di una data stella pel meridiano 
ad un orologio regolato al tempo sidereo, la differenza fra il passag- 
gio osservato, c la nota AR apparente dell'astro darà l’ errore dell’o- 
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rologio. Che se l' orologio foste regolato al tempo medio, calcolerete 
il passaggio della stella pel meridiano in tempo medio dietro le regole 
precedenti , e «pesto confrontato con l’ osservato darà 1‘ errore dell’ o- 
rologin . 

a.“ Colle altezze corrispondenti del Sole, o di una data stella. 
Se chiamiamo l la latitudine deirosservatorio , § la declinazione di nn 
astro qualunque , P il suo angolo orario , h la sua altezza sopra l’ o- 
rizzonte , si i trovalo mediante il triangolo fatto «I polo dell’ equatore , 
al zcuil, ed all’astro la scgueulc equazione 

seti h — scu l sen X - 1 - eos l eos X cos P , 
dalla quale risulta, che conservando le quantità X e P lo stesso va- 
lore , h rimane lo stesso , e quiudi per imo stesso astro la cui decli- 
nazione rimanga invarialrilc , ad angoli uguali da una parte e dall’altra 
del meridiano corrispondono uguali altezze sopra l’ orizzonte . Donde ri- 
sulta il seguente metodo semplicissimo per determinare ad un orologio 
qualunque il momento , in cui nn dato astro sarà passato pel meridiano . 

Osservate ad un quadrante merlile il momento , in cui l'astro 
trovasi ad una qualunque altezza h prima del suo passaggio pet 
meridiano; quindi dopo il passaggio pel meridiano, t altezza del- 
ti astro principiando a diminuire, osservate di nuovo l'istante, in 
cui sarà ritornato alla medesima altezza b,- la semisomma dei 
tempi notati dall' orologio doni l'ora segnata dal medesimo quan- 
do egli passava pel meridiano. 

Si osservano d’ ordinario più altezze, le quali si segnano avanti il 
passaggio al meridiano nel quadrante, c siano ha loro distanti di to' 
in io' di altezza, ovvero di ao in 20 , e quindi dopo il passaggio pel 
meridiano presentandosi l’ astro alle medesime altezze osservate alla mat- 
tina in ordine inverso, si notano i rispettivi tempi. Le scuri somme dei 
tempi corrispondenti alle stesse altezze dovrebbero coincidere senza 
gli errori inevitabili delle osservazioni . Non coincidendo, si prende di 
tutti i risultati il medio per ottenere eon maggiore probabilità il vero 
momento del passaggio deH’ astro al meridiano nell’orologio. 

Questo metodo è pregievolissifuo non dipendendo l’esattezza del 
risultato dagli errori dello siromento nelle divisioni meccaniche del 
circolo , lo che fa si che nella ricerca dell’ errore deB’ orologio ado- 
prare si possano anche dei mediocri strumenti . 

11 metodo delle altezze corrispondenti porge direttamente il pas- 
saggio dell’astro pel meridiano, «piando la sua declinazione resta inal- 
terabile nell’ intervallo delle osservazioni fatte avanti e dopo il meri- 
diano. Cosi non si può applicare senza tiltcriuri correzioni che alle 
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stelle fisse , il Sole ed i pianeti cambiando nello spazio di podic di»; 
sensibilmente di decimazione. 

In vitto (fi questo cambiamento di decimazione l’ angolo orario 
avanti il meridiano non « prò ugnale all'angolo ulano dopo il passag- 
gio pel meridiano corrispondente alla medesima altezza h . Se pertanto 
il primo angolo orario appellisi P ed il secondo P d P , il loro 
medio sarà P -f- i d P . Quindi il tempo notato dall’ orologio nella 
prima osservazione essendo i, è evidente che il medio delle altezze 
corrispondenti dinota mi tempo tale, a cui nell’ orologio corrisponde l’ora 
t -f- P — f_ ♦ d P . Ma il passaggio al meridiano ha avuto evidente mente 
luogo al tempo t P . Dovrassi tjniudi dall’ indicato medio sottrarre 
la correzione i d P per ottenere il vero passaggio al zueridùrno dcl- 
l’ astro, la cui declinazione è variabile. 

Sia pertanto d à il muto dell’ astro in dcclìuazioae fra le due os- 
servazioni, e dP la variazione corrispondente del’ angolo orario ; -«pian- 
titi che ambedue « liguatdcraimo così piccole , die le loro supeiiui i 
potenze siano trascurabili . Avremo, difiercnriatido l’equazione 
■sen h = sen l sen 8 cos l cos 8 co* P nell’ipotesi di 3 e P variabili 

dS * 

d P =( tang l — tane 8 cos P ) - - , la quale divisa per a, e ridotta 

sen P 

rf $ 

in tempo, dà la cercata correzione ♦dP=(unig/ — tangScos.P)g— - — — . 

Questa formula può servire pel Sole e pei pianeti, il molo diurno 
dei quali in declinazione non è molto considerabile , Ma non si po- 
trebbe applicare alla lama , SI Ciri movimento diurno è forte od iire- 
g< dare. Èssendo utilissima e comunissima l’applicazione di questo me- 
todo al Sole per determinare il mezzodì vero , cosi nelle tavole del 
Sole si trova d' ordinano la formula precedente ridotta in due tavole a 
doppia entrata, mediante le quali con somma facilità si prende il va- 
lore della correzione 1 d P , a cui gli Astronomi danno il titolp di 
equazione delle altezze corrispondenti . 

Conosciuto poi il passaggio dell’astro pel meridiano in tempo del- 
l’orologio, si confronterà col calcolato, e 6t avrà la correzione dcl- 
l’ orologio sia egli regolato al tempo sidereo , o al tempo medio . 

5.” Colle altezze ossereale del Sole , o di un dato astro . 

Quando si abbia un buon istromento per osservare le altezze di un 
astro qualunque , col mezzo di questo avendo osservato l’altezza di un 
dato astro, cd il tempo notato dall’orologio all’ istante dell* osservazio- 
ne , si può sempre determinarne l’ eirore . A tale oggetto correggasi » 
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quest’ altezza dell' effetto della reflazione e della paralasse ( se Si tratti 
del Sole, o di un pianeta). Quindi per il momento dell’ osservazione 
(che presso n poco sempre si conoscerà fàcilmente) si calcoli la de- 
clinazione dell’ astro . Un errore nel tempo di un minuto , o due non 
influisce sensibilmente nel calcolo della declinazione del Sole , o dei 
pianeti . Se si tratta di stelle fisse la declinazione è più fàcile a calco- 
larsi , giacché si prende da un catologo , e vi si applica l' effetto dell’ a- 
berrazionc della luce e della nutazione . Conosciuta poi VAR apparente , 
Li declinazione c l’ altezza di polo , si calcola l’ angolo orario corrispon- 
dente mediarne le formule date nel capit. U §. ai. Trovato l’angolo 
orario, se si tratta di una stella osservata coll’orologio sidereo, si ag- 
giunga quest’ angolo orario ridotto in tempo a 1 5 “ per ora alla sua 
A R : se è avanti il passaggio al meridiano , o se ne sottragga , se è 
dopo il medesimo passaggio , e si otterrà 1’ ora seguala dall’ orologio 
quando trovavasi nel meridiano. Confrontata questa con la sua A R 
ridotta in tempo , si avrà 1 ’ errore del pendolo . Che se 1 ’ orolo- 
gio sarà regolato sul tempo medio , l’ angolo orario si ridurrà in tempo 
a ragione di i 5 " i' a 7*, 96 per ora. Il tempo che ne risulta aggiunto 
o sottratto dal tempo notato dall’orologio all’istante dell’ osscrv azione , 
si ottiene il suo passaggio pel meridiano, che confrontato col passag- 
gio calcolato in tempo medio darà l’ errore del pendolo . 

Se poi si tratta del Sole; se l’orologio era regoLito al tempo me- 
dio aggiungete, o sottraete da o h o' o" l’angolo orario ridotto in tempo 
a ragione di 1 5 ’ per ora, secondo che l’osservazione fu fatta avanti, 
o dopo mezzo giorno. Avrete il tempo vero dell’ osservazioue , a citi 
applicherete l’equazione del tempo, ed avrete il tempo medio corris- 
pondente , che confrontalo con quello notato dall’orologio darà Terrore 
del medesimo. Quando l’orologio sia regolato sul tempo siderale cal- 
colerete egualmente il tempo medio corrispondente alla fatta osserva- 
zione; quindi lo convertirete in tempo siderale per i precetti dati su- 
periormente, e questo paragonalo al tempo osservato darà ancora Ter- 
rore dell'orologio. 

CAPITOLO Vili. 

Della costruzione delle tavole solari, e del modo di rettificarle . 

7 a - tavole solari presentano un metodo fàcile e spedilo di 

calcolale per un tempo qualunque Ja posizione del Sole . Nel calcolo 
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Hi un luogo ili Sole si può desiderare i<* la sua longitudine vera; 
il.* la sua distanza alla terra , o almeno il suo logaritmo ; 5/ il suo 
diametro apparente ; 4 -° 1® s,ia velocità in longitudine per un’ ora di 
tempo medio ; 5.’ la sua AR ; 6 .° la sua declinazione; 7 ." l’ obbliquità 
dell’ ecclillica . Devono pertanto le tavole solari presentare tutti questi 
diversi oggetti con molta facilità . Dietro le formule precedenti aggiun- 
gendovi quelle piccole correzioni , clic somministra la teoria delle per- 
turbazioni planetarie , si costruiscono le tavole solari , e si dà loro 
presso a poco la seguente disposizione. 

Avendo osservato l’ istante dell' equinozio di primavera in tempo 
solare medio, e conoscendo la longitudine del pei igeo, si fornii la 
quantità o* — longit. di perigeo, c sarà questa l’ anomalia vera corri- 
spondente all’ osservato equinozio . Mediante le formule del §. 5 7 
si calcoli l’ anomalia media corrispondente che sia = *; sarà z-f-long. 
di pei igeo = longit. media di Sole. Sì noti il numero dei giorni 
e parli di giorni decorsi dal principio di quell’ anuo fino all’ osservato 
equinozio, e si moltiplichi per 5<j' 8 ’', 33. L’arco che ne risulta, tolto 
dalla trovata longitudine media, darà la longitudine media ai principio 
dell’ anuo, alla quale gli Astronomi danno il nome di epoca dei moti 
medj. 

Se a questa epoca si aggiunga successivamente il molo annuo si 
formeranno le epoche per gli anni susseguenti , c se si toglie si avran- 
no le epoche o longitudini medie al principio degli anni precedenti . 

Calcolate il moto medio del Sole per tutti i giorni dell’anno, uni- 
tevi i moti del perigeo , 1 ’ obbliquità dell’ ecclitlica con il suo moto 
annuo , ed avrete le tavole dei moti medj . 

Per ogni grado di anomalia media calcolate l’equazione del centro 
ed il raggio vettore, con le variazioni secolari dell’ una e dell’altro; 
aggiungetesi le tavole delle perturbazioni secondo le teorie che si danno 
nella meccanica celeste . Avrete così le tavole solari alte a porgere il 
luogo del Sole nell’ «eclittica. Vi aggiungerete una tavola dei diametri 
e dei molo orario. 


Se si chiama r la distanza del Sole alla terra, S il diametro del 

’ s 

Sole alla media distanza, sarà diametro di Sole = — . 

r 

5q' 8 ", 35 

Quanto poi al moto orario sarà esso = — ^ — (§-47 cor - DI ). 

Conoscendo poi la longitudine e l’ obbKqnità dell’ ecdittica , 1’ AR 
e la declinazione si potranno facilmente calcolare per le seguenti for- 
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mule di Tiigoiio;uetria 

umg di AH di 0 = cos di obMiq. X taug di loiigitud. di 
sei» di decL di Q — sen di obbKq. X sen di longitnd. di O 
l'iella maggior parte delle tavole separi si trova calcolata eziandio 
la deferenza fra la longitudine e Y AR mediante la fonmila 
a- a» 


■ l — — 6 sen a L -\ sen 4 L — - — - sen 6 L ec. data nel probi I. 

a 3 


del capit. preeedenie. Col mezzo di questa differenza, aHa quale gli 
Astronomi danno il nome di riduzione dell' ecdittica all’ equatore , 
tosto si trova il valore di oc. Noi non ci diffonderemo di più nella 
spiegazione delle tavole solari , giacché in fi-onte ad ogni tavola si spie- 
ga d’ordinario la sua particolare costruzione. 


7 3. L’ esattezza delle tavole solari dipende dalla precisione, con 
cui , mediante le osservazioni , avremo determinato gli clementi della 
sua orbita, vale a dire dal tempo del passaggio del Sole per l' equi- 
nozio , e dalla posizione dello stesso nel cielo stellato , dalla ohhliquùà 
dell’ ccclittica , dalla posizione del perigeo , e dalla grandezza dell’ ec- 
centricità dell’ orbita solare . Conviene pertanto nella determinazione di 
ciascuno di essi far concorrere H maggior numero possibile di osser- 
vazioni , avendo inoltre cura di sceglierle opportunamente , perché gli 
errori degli altri elementi non influiscano seusibilmente in quello , che 
si vuol determinare con molta precisione . Così avendo ottenuto di cia- 
scun elemento in particolare una serie di risultati , i quali accurdar si 
dovrebbero senza gli errori inevitabili delle osservazioni , noi prende- 
remo di essi il medio, ed otterremo un risultalo tanto più probabil- 
mente vero , che avremo ritenuto un maggior numero di Jiuoue osser- 
vazioni . 


E prima di tutto i metodi esposti nel capitolo VI j>er determinare 
la posizione dell’ apogeo e del peiigeo , e la quantità dell’ eccentricità 
sono suscettibili di tutta la precisione , potendosi nella determinazione 
loro introdurre un determinato numero di longitudini vere osservate. 
Nella loro applicazione ai numeri si richiede , che sia ben conosciuto 
il moto diurno medio, il quale con molta precisione si può ottenere 
dal confronto dell’ osservazione di due equinozi iu epoehe lontanissi- 
me, come nel §. 49 - 

L’esattezza adunque della posizione del perigeo , e deU’ecccnirieiià 
dipende totalmente dall’esattezza delle longitudini vere del Sole osser- 
vate ed impiegate , come nel capit. VI è stato indicato . 

Una longitudine di Sole si può in tre maniere ottenere; i.‘ rae- 


Digitized by Google 


1 1 » 

diurne l’osservata decimazione , nota essendo roLMiquitk dell' ecelittica ; 
a." mediante VA A osservata, e la nota obbliipiità delrecclitiicft ; 3.’ me- 
diante VA A, e la declinazione osservata. Nello stato amale deJl’A- 
sfroncmia, avendo dei cataloghi di stelle molto esatti, tutti tre questi 
metodi sono egualmente atti a bene osservare le longitudini del Sole. 
Quando poi tali cataloghi mancassero , al primo metodo appoggiar si do- 
vrebbe interamente la teoria del Sole , non dipendendo l’ ossei vatione 
delle declinazioni , che dalla sola latitudine dell’ osservatorio , la (piale 
si pttò sempre molto esattamente determinare, mediante le altezze me- 
ridiane delle stelle circompolari . 

7 4- Quando dalle distanze meridiane del Sole al zenit dedur si 
vuole la declinazione del centro del Sole , conviene prima di tutto ap- 
plicare a quelle la refrazione e la paralasse. Della refrazione parleremo 
in un capitolo apposito , e daremo generalmente la teoria delle paralassi 
nella teoria della Luna, ove esporremo auclie il modo di osservarle, 
e liberare le osservazioni dal loro effetto . Ivi dimostreremo che la cor- 
rezione da farsi alle distanze del Sole al zenit per conto delle paralassi 
è = 8", 6 sen Z , esprimendo _ Z la distanza osservata . Cosi se r in- 
dica la rifrazione astronomica alla disianza Z dal zenit, la distanza cor- 
retta dalla rifrazione , e dalla pnralasse sarà = Z r — 8", 6 sen Z , 
e chiamando L la latitudine dell’osservatorio, § là declinazione del 
Sole , si avrà ù — L — Z r -f- 8”, 6 sen Z . 


'jò. Per determinare con molla precisione l’obbliquitk dell’ eccliuica 
eonvien far concorrere tutte le declinazioni osservate nei contorni del 
solstizio allo stesso oggetto . 

Sia perciò $ una declinazione del Sole nelle vicinanze del solsti- 
zio , l la longitudine del Sole corrispondente , sia essa dedotta dalle 
osservazioni, o da una tavola del Sole ; t l’oblilùpntà dell’ ecclil' ira 
presso a poco conosciuta , e potremo prendere per t il suo valore 
prossimo a 3* a 8'. Avrà luogo l’equazione seno = sene seni, nella 
quale l sarà prossimo a go", e quindi X mollo vicino ad s - Se diffe- 
renziamo questa equazione avremo <fS cos X = cosi sen Z-f- seni con Zr/7, 
dalla quale apparisce che una piccola variazione nella longitudine / noft 
influisce sensibilmente nel valore dì X, c quindi un piccolo errore 
nella longitudine non molto influirà nella determinazione di t, il (piale 
si può in conseguenza dedurre con tutta precisione dall’ equazione 
sen X 

sen 1 - — - . 
sen Z 

A determinare il valore di t si può anello adoperare tura serie 
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molto convergente, clic io ricavo nel seguente modo . Nell’ eruttazione 
scn B — sen t sen l , pongasi l — QO — u ; sari nelle vicinanze del sol- 
stizio u un arco mollo piccolo . Pongasi B — t — x, ed x pure , per 
ciò che precede , sarà una quantità anche mollo più piccola . L’ equa- 
zione precedente con un poco d’attenzione si può scrivere sotto la 

— scn(t — a:)-|- sen t ,, i i e 

forma = a tang t sen tu, la quale confrontata 

cos t 

con la formula r= v (Tiig. Ili), dalla serie (a) ottenglnamo 

cos A 


x=a tang t sen ’ f u — a tang 5 1 scn* fu-)- ^ ■*> tang 5 1 sen‘ f u . . 

3 

la qual serie a motivo della piccolezza di u è molto convergente. 

Questa serie si può ancora ordinare per le potenze di u, e fatte 

le opportune riduzioni si avrà 

x ùtngt ^, tang t-(- 5 tang 5 1 tangt-|- So tang" t-)-45tang 5 1 ^ 

a a4 720 1 

nella quale tanto il primo quanto il secondo membro suppongonsi ri- 
dotti in patti di raggio . Che se si desidera x espresso in secondi , e 
si Ita u espresso in secondi, è chiaro che posto il numero dei se- 
condi contenuti nel raggio = H" , si dovrà in luogo di u’ , u", u‘ 

u’ u* u* . ., 

scrivere — , — — , . . Che se invece porremo 1 arco u espresso 

in diecine di minuti primi, converrà in luogo di u scrivere 600 u. 
In questa ipotesi si otterrà 

_ (600)’ tang t , (tang t -f- 5 tang 5 1) (6oo) v k 

%~R‘ “ 24 Jt" i “ ' ’ ’ CC ' 

la quale, posto t = a 5 " a8', si riduce a 

x s= o", 378843 II ' — — o", 00000041817 CC. . . . (rt) 

c quindi la vera obblùpiità dedotta dalla osservata declinazione B sarà 


‘ o", 378842 u’ — — o", 00000041817 u* . ■■ . 

essendo u la distanza del Sole al solstizio ridotta in diecine di minuti . 

Questa formula è esalta anche ponendo u — 60 , come facilmente 
uno potrà convincersi calcolando il terzo termine della serie generale . 
Quiodi col suo mezzo si potranno ridurre al solstizio le osservate de- 
clinazioni nei dieci giorni precedenti , e seguenti il giorno del solstizio . 

Nel calcolo dei coefficienti numerici di u’, u'* ec. si è assunto 
t = a 3 38' . La variazione di x per una diminuzione in t di una 
quantità d t , è ( non tenendo conto che del primo termine , come il 
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a dt 


sen a t 


x . Quiu di se sarà x espresso in secondi , e 


pongasi d t = i oo" = -^ TT - ( in parli di raggio ) avremo 

corrcz. di x per una diminuz. in i di ioo" = — o, 001^3734 x, 
essendo x dato alla formula (a) in secondi di grado. 

76. Conoscendo con molla precisione l’obbliquità dell’ ecclittica , 

l’ equazione sen l — — — ci darà pure la longitudine del Sole con molta 
sen t 

precisione . Ce ne potremo particolarmente servire con vantaggio per 
determinare Terrore delle tavole solari nell’equinozio) e quindi otter- 
remo l’istante dell’ equinozio . 

Sia in fatti l la longitudine vera calcolata dalla tavola erronea ; 
£ l’osservata per il tempo medio t ; sarà £ • — L la correzione delle ta- 
vole. Quiudi se indichiamo per m il moto orario del Sole (che dalle 
tavole stesse è sempre esattamente determinato ) ; T arco t — l sa- 

t l 

rebbe percorso nel tempo , presa l’ora per l’unità di tempo. 


Laonde le tavole alle ore t -4 


m 
£—1 


m 


avrebbero dato precisamente una 

longitudine uguale all’ osservata £ nelle ore t . 

Risulta di qui, che se nei giorni precedenti e seguenti l’equinozio 
avremo con ogni cura osseivato la declinazione del Sole , e ne 

avremo dedotto le longitudini vere mediante T equazione sen £ — , 

sen t 

ed ogni giorno notato l'errore delle tavole nella longitudine, otterre- 
mo Ristante dell’equinozio mediante l’equazione 

Tempo med. delTcquin. appar. = temp. med. dell’cqnin. calcolato -f- i ? 

m 

indicando £ — / il medio degli errori osservati , ed m il moto orario 
del Sole nell’ equinozio . 

Nello stato attuale delle tavole solari, in cui sono determinate con 
molta precisione T eccentricità, il molo medio ed il perigeo. Terrore 
delie tavole non può dipendere che dall’epoca. Quindi Terrore medio 
delle tavole nell’ osservazione di uu equinozio porge immediatamente la 
correzione dell’epoca dei moti rnedj. 

77. Quando siasi osservato la longitudine del Sole nelle vicinanze 
dell'equinozio in un determinato giorno, se ne può dedurre la sua AJRs 
vox- 1 . \ 5 
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e quindi, confrontando la posizione del Sole con una qualche stella 
fissa , facilmente si determinerà la sua ascensione retta , col mezzo della 
quale si otterranno poi quelle delle altre stelle per formarne un catalogo. 

Due equinozj osservati e calcolali nel modo precedente per epo- 
che lontanissime somministreranno la durata della rivoluzione tropi- 
ca del Sole; e se nel tempo stesso avremo determinato le longitu- 
dini di alcune principali stelle per le medesime epoche , otterremo dal 
lóro confronto la esalta misura della precessione annua dell’ equinozio , 
donde poi facilmente coi metodi spiegati nel capii. VI si dedurrà la 
durata della rivoluzione siderale del Sole . 

78. Quando gli clementi della ellisse solare sono stali determinati 
con qualche precisione in virtù dei metodi precedenti , si può far con- 
correre alla determinazione dell’ eccentricità , dell’ epoca , e della longi- 
tudine del perigeo un numero indefinito di osservazioni col seguente 
metodo. Sia l la longitudine data dalle tavole; t la longitudine media 
delle tavole, la quale contenga il solo errore dell’epoca; or la longi- 
tudine del perigeo, e l’ eccentricità . Dalle cose precedenti si ha 

/ \ 5 1 5 

/=*-+• (ae— — sen (t — or) H e ' scn a (f — or) -( e’ sen 5 (t — ir)... 

' 4 ' 4 13 

Se i valori delle quantità t, e, or contengono un qualche piccolo errore , 
rappresentiamo per t-f-dt, e-f-de, or -f- ri or i loro veri valori, e 
sia / -f- d l il valore della longitudine che li corrisponde. Saià di la 
piccola correzione delle tavole, e quindi rappresentando per l la lon- 
gitudine del Sole osservala sarà di — l ' — l. Ora dalla precedente 
equazione si ha 

d l — d t { 1 -j- 2 esen(z — or)| -4- { a scn (l — or)-(- -f e sen a (f — or)} de 
— - 2 e cos (f — or) ri or, trascurando gli altri termini conte molto più 
piccoli . 

Se adunque per ogni osservazione ridurremo , mediante le tavole 
già costruite, a numeri i coefticicuti di ri t , de, rior, ed eguagliere- 
mo il risultato all’ errore osservato l — — i delle tavole stesse , noi ot- 
terremo una serie di equazioni illimitata della forma 
Adt-\~Bde-\-Cdn^=i iV; dalle quali si ricaveranno i valori delle 
correzioni d t , de, d or . 

Per risolvere le equazioni di questa specie nel modo il più van- 
taggioso, ed in maniera che i piccoli errori delle osservazioni non in- 
fluiscano sensibilmente nel risultato , si servono gli Astronomi di due 
metodi , il primo dei quali consiste nel sommare tutte le equazioni 
dopo di aver reso positivi successivamente tutù i coefficienti delle in- 
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determinate . Si formeranno così tante equazioni , quante sono le iude- 
tcmiiuate stesse , le quali si risolveranno colle regole pelle equazioni 
di primo grado prescritte. 

Il secondo metodo conosciuto sotto il nome di metodo dei mini- 
mi quadrati consiste nel rendere un minimo la somma dei quadrati 
degli errori delle tavole. Un tal metodo sembra stato proposto per la 
prima volta dal signor le Gentlre , quantunque anche Gauss se ne fosse 
già servito precedentemente. Ai celebri matematici Gauss e la Place si 
deve però la rigorosa dimostrazione della insigne proprietà di questo 
metodo , che cioè gli errori delle osservazioni abbiano nelle determi- 
nazioni delle incognite la minore possibile influenza . Noi per la dimo- 
strazione di questa proprietà rimandando alle opere dei citati matema- 
tici, Gauss Theoria motus corporum caelestium etc. Hamburgi 1809, 

C la Place, Theo tic compiette des probabilitè etc. Paris 181 3 , ci 
contenteremo di esporre in che propriamente esso consista. 

Sia una serie di equazioni di primo grado della forma 

«X + Ì/ + CJH -n; «'ar-f- b‘j -+- c' • ri n ; ce. 

la somma dei loro quadrati (ponendo n’ 4- n” + ...at fi} darà 

(ax + A/ + ct...)‘H-(« / x 4- b'j 4- c' *. . .)’-H . . — <Q 
Se questa quantità dovrà divenire miuima, avremo per la nota teoria 
dei massimi e minimi le equazioni 

d fi d fi d fi 

o ee. 

le quali si cangiano, dietro le opportune riduzioni, nelle seguenti 

x (a ’-f-a' ’ 4- a" ‘ -f -f -a b' -^a” b” -\ — )-f-*(ac4-a'c'-f-fi"c''-(-.. .) - o 
x {«£4 - a £'4- a"b"...)-\-jr{ b ' -(- b'‘ 4- b "‘ . . . )4-z(£c4-£ , c'4-£"c / ' . . . )=o 
£r(nc 4 “tj c — f— a c •••'}— \-f\bc 4 — b c " 4 “ b c . . . 4 ~ ^ * 4 ~ c 1 ... ^=0 

Essendo laute di numero quante sono le variabili x, jr, % ben si vede 
che si potranno esse risolvere coi melodi delie equazioni di primo 
grado . 

Con questi metodi, avendo l’opportuno riguardo alla teoria delle 
pertui bazioni , in virtù della grande esattezza introdotta in questi ultimi 
tempi nelle osservazioni , le tavole solari sono state poi-tate ad una tale 
precisione , di cui non è appena lecito sperarne una maggiore . 

Le principali tavole solari dei nostri giorni sono quelle dovute alle 
indefesse cure dei celebri astronomi Zach , de Lambre e Carlini . Quelle 
del signor Carlini furono per la prima volta puLblieate nelle Effemeridi 
astronomiche di Milano pel 1810, e sono sommamente eommcndevoli 
per la loro esattezza, e per la comodissima loro disposizione. 


dr 
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CAPITOLO IX. 


Della distanta del Sole dalla terra, e del suo diametro. 

Della sua rotazione intorno al proprio asse- 

■jg. Dopo di aver esposto' con sufliciente estensione la teoria 
dei movimenti solati, ragion vuole che facciamo parola della sua di- 
stanza riportata allq nostre misure terrestri , del suo diametro , e della 
sua fìsica costituzione . E prima di tutto rilevasi la sua distanza dalla 
cognizione della sua paralasse oriizontale . 

( Fig. a 5 ) Sia in fatti S il Sole , A T B rappresend la terra no- 
stra, A il luogo di un osservatore, il cui zenit sia in Z . Trovisi il 
centro del Sole in S all’ orizzonte ; se al tempo stesso fìngiamo un se- 
condo osservatore, il quale lo osservi dal centro C della terra, l’an- 
golo AC S appellasi paralasse orizzontale . Un tal angolo è uguale a 
quello sotto, di cui un osservatore al centro del Sole vedrebbe il se- 
midiametro terrestre , e ben si comprende , che quanto più quest’ an- 
golo è piccolo, tauto maggiore è la distanza del Sole al centro della 
terra . 

Ora è chiaro, che posto l’angolo S = p, AC=r, SC — d a vrc- 

tuo sen p = — ■ , donde risulta la cercata distanza d . 

d sen p 

Apparisce da ciò , che restando r costante , il seno della paralasse 
varia in ragione inversa della distanza . Se adunque siasi osservala la 
paralasse orizzontale al momento, in cui trovavasi nella distanza media 

dalla terra , la formula d = ■ darà il valore della distanza media del 

sen p 

Sole dalla terra espressa in quelle stesse unità , in cui sarassi espresso r. 

80. Si vedrà nella teoria della Luna il modo di osservare la pa- 
ralasse orizzontale di un astro. Dietro molte osservazioni, e dietro 
molti confronti si è trovato essere la paralasse orizzontale del Sole 
ueHa sua media distanza — 8", 8 . Le sue variazioni dipendenti dalla 
variazione della distanza del Sole alla terra sono sempre piccolissime, 
per la piccola variazione delle distanze medesime . Di fatti secondo le 
tavole del sig. de Lambre la massima paralasse solare ò ili 8 ", 95 , e 
la minima di 8", 65 . Saranno pertanto le corrispondenti distanze c- 
sprosse come seguo 
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massima = 20845,64 r = 81975276 
minima = 23 o 46 , 34 r = 79227600 
media = 23445, 99 r = 80601 588 


* * 7 

Miglia comuni ita- 
liane di 60° per 
ogni grado. 


Queste distanze sono enormi se si riferiscono alle nostre piccole mi- 
sure itinerarie; pure divengono quasi evanescenti in confronto della 
immensa distanza delie stelle fisse , come avremo luogo di osservare 
altrove. 

81. Conosciuta la distanza media del Sole dalla terra, ed il suo 
diametro corrispondente, se nededuce tosto il rapporto fra il raggio 
terrestre ed il raggio solare . In fatti chiamando d la distanza media 
del Sole , e S il suo semidiametro osservato , li il suo raggio , avre- 
mo tang 5 = — ; quindi R = d lang S . 


Ponendo pertanto r= 1, sarà d= 23446, ed assumendo $ — 96 1 ", 4 
avremo R = 109,28, ed essendo i volumi del Sole e della terra, sup- 
posti ambedue sferici, come i culli dei loro raggi, sarà il Sole=t 3 o 5 i 3 o 
la terra nostra. Per il resto queste dimensioni variano notabilmente 
per una piccola variazione nel valore di S e di p . Comunque però 
sia , resta cosi dimostrato essere il Sole un corpo immensameute più 
grande della terra nostra , e degb altri pianeti , dei quali daremo in pro- 
gresso i diametri assoluti , ed i loro volumi . 


Macchie solari. 


83. Osservando il Sole con un canocchiale , si scuoprono molte 
volte delle macchie nella sua superficie, le quali a vero diro non pre- 
sentano tutta quella regolarità ed invariabilità, che tanto si ammira ne- 
gli altri celesti fcuomcni. In fatti tali macchie molte volte apparvero 
nel bordo orientale del Sole , ed avanzandosi gradatamente scomparvero 
al lembo occidentale, avendo impiegato ciroa 14 giorni ad attraversare 
il disco solare ; dopo 1 4 giorni circa ritornarono a comparire sul lembo 
orientale, dove prima si erano osservale, per riprendere la strada nella 
prima apparizione tenuta . 

Accade spessissimo, che quella macchia sparila all’ occidente inutil- 
mente si aspetti poi nei seguenti giorni all’oriente; talvolta le macchie 
comparse ad oriente dopo essersi avanzate nel disco solare verso occi- 
dente sono scomparse prima di pervenire al lembo occidentale; spesso 
ancora si sono esse d’improviso formate in mezzo al disco per sparire 
poi dalla parte d’ occidente . Frattanto in mezzo a tutte queste irrego- 
larità si è avuto luogo di rimarcare uua qualche regolarità nei loro 
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movimenti. i.' Tutte si muovono da oriente verso occidente con di- 
rezioni paralelie, descrivendo s»d disco solare delle curve simili nello 
stesso tempo, e variabili poi nelle diverse stagioni dell’ anno, le quali 
hanno la somiglianza di ellissi più o meno aperte . a.’ 11 tempo die 
impiegano ad attraversare il disco soline è di circa r 4 giorni in tutte 
le stagioni dell’ anno . In diversi anni in uno stesso mese le curve de- 
scritte da una stessa macchia sono identiche. 

Le figure a \ rappresentano all’ incirca le curve descritte dalle mac- 
chie sul disco solare nei mesi di Fcbbrajo, Marzo, (riugno , Luglio , 
Settembre e Dicembre . Yedesi da esse , che le macchie solari descri- 
vono delle linee rette in Giugno e Dicembre; queste si vanno a poco 
a poco incurvando a forma d’ellissi, le quali sono della medesima aper- 
tura in pumi dell’ orbita solare diamclralmctitc opposti, ma sono inver- 
samente poste . Esse hanno la massima apertura uei mesi di Marzo e 
di Settembre. 

83. Tutte queste apparenze si spiegano interamente ammettendo che 
il Side si ravvolga intorno a se stesso nello spazio di circa 28 giunti 
ruotando intorno ad un asse inclinato al piano dell’ eccKuica , e tale 
che l’ occhio nostro si trovi in un piano a quest’ asse perpendicolare 
nei mesi di Giugno c Dicembre , e negli altri mesi sia in un piano a 
questo più o meno inclinato. 

Chiameremo equatore solare un circolo massimo delia sfera cele- 
ste che passa pel centro del Sole , paralellamente a cui le macchie so- 
lali si concepiscono ravvolgersi , e questo incontrerà l’ ccclitlica in quei 
punti, nei quali trovasi il Sole in Giugno od in Dicembre. Negli alni 
mesi essendo il nostro occltio più o meno elevato sopra di esso, i suoi 
paralclli progettati ortograficamente sul disco solare compatiscono sotto 
la forma di ellissi più o meno aperte . 

Non devono poi arrecare difficoltà le irregolarità menzionate sul- 
l’ apparizione delle ntacclùe , giacché evidentemente queste altro non 
provano se non se clic molte e grandi rivoluzioni accadono alla super- 
ficie del Sole. Diverse ipotesi banuo stabilito i filosofi per spiegare 
quelle appaiizioni e disparizioni delle macchie. Ilanuo alcuni assunto 
esser le macchie formate da una specie di scltiuma ondeggiante nella 
materia ignea componente il Sole, e da essa qua e là trasportale; tale 
ipotesi non sembra poter spiegare felicemente il paralellismo che con- 
servano nella direzione dei loro movimento più macchie comparse al 
tempo stesso, e la forma costante delle ellissi nei diversi mesi del- 
l’anno . 

Più conforme alla verità sembra l’ipotesi del celebre Herschcl, il 


Digitized by Google 


' '? 

«piale assume essere il Sole un corpo opaco ricoperto da una materia 
ignea , la quale vada estuando , e sottoposta a frequenti agitazioni e 
cambiamenti ci lasci talvolta vedere parte del nucleo solido ed opaco 
che essa ricopre. 

Comunque sia di queste ed altre simili ipotesi, le seguenti propo- 
sizioni sempre c’ insegneranno a dedurre dalle osservazioni la posizione 
dell’ equatore solare , e la durata della sua rivoluzione . 

Problema 1. Determinare mediante V osseivazione l'AR, e la 
declinazione di una macchia solare. 

84. Ad un orologio regolato al tempo medio si noti la differenza 
di passalo al meridiano fra il centro del Sole ed il centro della mac- 
chia . Tal differenza ridotta iu arco a ragione di 1 5 " per ogni secondo 
di tempo darà la differenza di AR col centro del Sole. 

Del pari la differenza fra la distanza meridiana del centro del Sole 
al zenit, e quella del centro della macchia sarà la differenza di decli- 
nazione. Con tali differenze, data d’altronde Y A II e declinazione del 
Sole , si avrà la posizione della macchia rapporto all’ equatore . 

Scolio. Non essendo il centro del Sole un punto distiuto nel suo 
disco da potersi direttamente osservare, conviene dall'osservazione me- 
desima dedurre tanto il suo passaggio pel meridiano , quanto la sua di- 
stanza dal zenit. Essendo perciò il Sole trasportato, in virtù del suo 
moto diurno , da oriente verso occidente , si andranno presentando suc- 
cessivamente tutti i suoi punti al meridiano. Si notino perciò succes- 
sivamente all’orologio il primo contatto del lembo occidentale del Sole, 
l’appulso della macchia, e l’ ultimo contatto del lembo orientale del 
Sole col meridiano . Si chiamino gl’istanti corrispondenti t , t, tf ; la 
differenza fra il passaggio della macchia al meridiano, ed il passaggio 
del Sole sarà evidentemente t= r • — + (t -f- 1 ) , quantità che ridotta in 
arco sarà la differenza d 'AR fra la macchia cd il centro del Sole, e 
la porremo = d oc . 

Del pari se Z, *, Z‘ rappresentano le distanze , dal zenit del lembo 
superiore del Sole , della macchia e del lembo inferiore del Sole , la 
differenza di declinazione sarà = * — i (Z Z") , quantità che porre- 
mo — dì> . 

Le distanze Z , z, Z' si dovrebbero osservare quando il centro 
del Sole trovasi nel meridiano; ma potendosi tali osservazioni fare den- 
tro lo spazio di due minuti, la correzione, che vi si dovrebbe appli- 
care, è insensibile, se si farà l’osservazione fra U minuto precedente, 
ed il minuto seguente il passaggio del centro pel meridiano. Dovreb- 
bero del pari queste tre distanze correggersi dall’ effetto della paralasse. 
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e della rifrazione astronomica . La pmna correzione è inutile , essendo 
la stessa per tutte tre; la seconda lo è del pari, giacché la rifrazione 
(a hjcuo che il Sole non fosse molto vicino all’ orizzonte dell’ osser- 
vatore) non varia sensibilmente per lutto il diametro solare; e tanto 
più è inutile una tal correzione , in quanto che questo genere di os- 
servazioni non è suscettibile di una somma precisione . 

Chiamando pertanto aL , 8 X Ali c la declinazione boreale del Solo 


sarà . . . AH della macchia . . = a. d & 

declinazione della macchia = 8 -f- d 8 . 

Noi abbiamo supposto di fare le osservazioni quando il Sole si 
trova nel meridiano. Se l’osservatore sia munito di un buon canoc- 
chiale con un micrometro, o di una buona macchina paralitica, egli 
potrà in qualunque ora del giorno determinare i valori di dot e di do. 

Problema 11. Date le differenze di ascensione retta, e di de- 
clinazione fra la macchia ed il centro del Sole, trovare la diffe- 
renza di longitudine , e la latitudine della macchia. 

85. Tali differenze non eccedendo giammai il semidiametro del 
Sole , e quindi , essendo comprese entro i limiti ± 1 6 ’ , si potran- 
no sempre trascurare le loro potestà superiori alla prima , e perciò 
potranno esse riguardarsi come veri differenziali. Supponendo pertanto 
che et e 8 siano V Ali e declinazione del Sole; L e X la sua longi- 
tudine e la sua latitudine (la quale è sempre = o); L-\-dL , X -f- dX 
siano la cercata longitudine c latitudine della macchia , avremo per le 
equazioni ( E) del §. 55 

JT cosó’cosS , sen S o , 

dL = : det-j -dò; dX = cosS dò — cos 8 sen Sdu. 


cosX 
essendo sen S = 


cosX 
sen t cos L 


sen i cos & cos t — — sen 8 sen X 

: — ; cos S= r 

cos X cos ò cos X 

Ponendo poi nelle precedenti formule X = o , esse si riducono allo se- 
guenti piu semplici 

(i) dZi=cosi’cosSdot-4-sen5’d8; (a) dX = cosd!'d8 — cos 8 sen £ dee 

, „ cos t _ sen t cos L . 

essendo cos o = ; sen S — — ; e mundi 

cos 8 cos 8 ‘ 


tang S = tang t cos L . 

Queste ultime tre formule daranno il valore di S, e la sua specie. 
Le prime due daranno i valori di dL e di dX. Quindi sarà 
longitudine osservata di macchia = L d L , sua latitudine = d X ; 
Se d X risulta positivo , la latitudine della macchia sarà boreale , in. 
caso diverso essa sarà australe. 
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Problota III. Data la longitudine e la latitudine della macchia 
veduta nella terra , trovare la sua longitudine e la sua latitudine 
veduta dal centro del Sole. 

86. (Gli Astronomi chiamano longitudini e latitudini geocentri- 
che ili un corpo celeste quelle che si osservano dal centro della ter- 
ra; longitudini e latitudini eliocentriche quelle che si osserverebbero 
dal cenuo del Sole ) . 

( Fig . a5) Rappresenti il piano della tavola quello della ecdòtica, 
in cui ad un dato tempo sia T il centro della lena ; S il centro del 
Sole. TY la linea degli equinozj , da cui si numerano nella terra le 
longitudini geocentriche, ed S Y la sua paralella condotta per il centro 
del Sole , da cui si numerano le longitudini eliocentriche , che si do- 
vranno far annientare sempre come le geocentriche da zero lino a 56o” 
procedendo da occidente verso oriente . Sia M un punto del globo 
solare , in cui osservasi una macchia . Dal punto M si abbassi una per- 
pendicolare M m sul piano dell’ ecdòtica , e si conducano le linee 
M T, MS, m T, mS. Pongasi 

Y' T S = longitudine di Sole l 

Y Tm = longitudine geocentrica di macchia . = l-\- d l 
M T m = latitudine geocentrica di macchia . = dX 
l’ angolo ottuso Y SI' — longit. eliocentr. di terra . = 1 8 o° -)- 1 

Y S m = longit. eliocent. di macchia = 1 8 o -f- l—p 
di modo che l’ angolo T S m = p . 

L’ angolo M S m — latit. eliocentrica di macchia = q ; R" sia il nu- 
mero dei secondi contenuti nel raggio delle tavole , che supponesi = i . 

Sia inoltre il scmidiameuo del Sole SM = r, ed in secondi = r", 

r R" 

la distanza S T della terra al Sole = R ; sarà r" — 

R 

Si avrà per calcolare l’angolo MTS l’equazione 
cos M T S = cos M T ni cos m T S, e ponendo M T S—z, essa sarà 
cos s = cos d X cos d l . In fatti immaginandosi col centro T, e raggio 
i descritta Hna sfera, i tre piani m T M, m T S, MTS tracciano 
in quella un triangolo sferico rettangolo, di cui z è l’ ipotenusa; di, 
d X i due lati . Ora non essendo di, d K giammai maggiori di 1 6 ' 
potremo svolgere i coseni in serie, e trascurando le potenze superiori 
alla seconda, la precedente equazione tosto si cangia nella seguente 
z‘ = (dh) -\-(dt)‘ . Posto poi l’angolo MS T~S , il triangolo TMS 
dà S T : S M : : sen (S -(- z) : sen z ; quindi 

jol. i . 16 
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Conosciuto l’ angolo S si avrà T M — 


sen i 


scn q = 


M m M T sen d \ 
MS ^ 


sen (&'- 


Rf ,, 

= scn o ; 


MS 


3 ) 

scn S d~K „ 

scn a K — scn ò . 

scn s 3 

m T „ di sen S 


H triangolo m T S darà poi sen p — sen mTS — 

rn S ì cos q 

Indi descritta una sfera col centro S e raggio i , i tre piani M S m , 

m S T, M S T formeranno in quella un triangolo sferico rettangolo , 

di cui F ipotenusa sala S; p, q saranno i lati. Perciò avremo ancora 

cos S ... di _ 

cos p *3 — j e quindi tang p — — tana S . 

cos q z 

Ecco pertanto le formule che ci daranno i valori di p , di q . 


(t) s — |/ (r//)‘ -)- (d\)\ e ponendo = tang ip, avremo * 

a l cos <p 

(a) sen (V z) = ^ > donde S = (S -f- z) — * 
r 


di d\ 


sen <p 


( 5 ) scn q = scn S = sen <p sen S 

2 

... cos® sen S cos S „ 

( 4 ) scn p = 1 ; cos p = ; tang p — cos ® tang S 

cos q ' cos q 

Trovato poi F angolo p , sarà la longitudine eliocentrica della mac- 
chia = « 8o -f- / — p, e la sua latitudine se q : 

Si vede facilmente, che se dL fosse stato negativo la longitudine 
eliocentrica sarebbe stata = 1 8o* l p . 

Del resto è facile vedere, che un piccolo errore nel valore di x 
nc porta uno considerabile nel valore di .V, da cui dipendono quelli 
di p e di q. Se si rifletta alla difficoltà di bene osservare i valori di 
di e di d"K non fina meraviglia il poco accordo che si trova nei ri- 
sultati da si fatte osservazioni dipendenti. 

Proiltms IV. Date tre longitudini e tre latitudini eliocentriche 
di una stessa macchia coi tempi corrispondenti , si domanda la 
posizione dell’ equatore solare rapporto all' ecolittica , ed il tempo 
della rotazione del Sole. 


87. ( Fig. 36) Immaginiamoci F osservatore nel centro del Sole; e 
sia E Li posizione del polo boreale dell’ ecclittica , P la posizione del 
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polo boreale dell’ equatore solare, «tomo a cui unii i punti del globo 
solare sembrano rarvolgersi in tatui circoli paraleUi. Siano C , A , T 
le tre posizioni della macchia corrispondenti alle tre date longitudini 
eliocentriche. Saranno C E, A E, TE\ complementi delle tue date 
latitudini eliocentriche ; gli angoli CE A, A ET, CET saranno le 
differenze delle longitudini date fra la prima e seconda, seconda e ter- 
za , prima e terza osservazioue . E P sarà la inclinazione dell’ equatore 
solare rapporto all’ ecdiuica , c C E P darà la posizione del polo rap- 
porto alla prima osservazione della macchia. Si ponga pertanto 
CP= PA = PT=h, PE=<p ; CE=l"; A £t=l' ; £T=8; 
L’ angolo incognito P E T = X ; A E T = 8 -, C E T=b' . 

1 tre triangoli P ET , P E A , P E C daranno evidentemente le 
tre seguenti equazioni 

cos h = cos <p cos $ -4- sen tp scn 8 cos X 
cos h = cos <p cos 8' sen ip sen 8' cos (X — 9 ) 
cos h =p cos <p cos 8" -+- sen <p sen 8" cos (X — B~) 
nelle quali h, <p , X sono le incognite . 

Queste equazioni sono quelle stesse, che abbiamo sopra risolute 
nel §. a 5 esponendo 3 terzo metodo di determinare l’altezza del polo 
con tre osservazioni di stelle, che pervengono ad una medesima al- 
tezza. Quindi con la stessa analisi si potranno trovare i valori di <p , di 
X e di A. 

Sarà <p l’ inclinazione dell’equatore solare all’ ecclittica ; se indichia- 
mo per l" la longitudine eliocentrica nella terza osservazione, la lon- 
gitadine ' del polo P sarà = l" — X , e perciò l’ equatore solare ta- 
glierà l’ecclitlica in un punto , la cui longitudine sarà.= V — X-l-90*. 
La quantità h sarà la distanza della macchia al polo dell’ equatore 
solare . 


Per trovare poi la durata della rotazione solare nel triangolo CET, 
conoscendo EC , ET, l’angolo CET, si calcoli C T ; quindi nel 
-triangolo CP T, in cui si conoscono i tre lati, si trovi l’angolo 
C P T . Rappresentando poi per t la differenza dei tempi fra la prima 

1 • . j 11 • 36 o“ t 

e la terza osservazione, saia il tempo della rotazione cercata = __ — . 

Cjr i 


88. Un’ altra soluzione di questo stesso problema è stata dnta dal 
celebre cav. Cagnoli, che dal chiarissimo (Mani fu nelle Effemeridi 
di Milano pel 1810 analiticamente dedotta , e confrontala con la solu- 
zione superiore dovuta al doti. Gauss . Noi ci contenteremo di riferirne 
qui la dimostrazione trigonometrica dell’Autore, rimandando per ulte- 
riori sviluppi alla citata memoria di Orioni. 


% 
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Siano A C, A T, C T gli archi di circolo massimo, che con- 
giungono le tre posizioni da'.e della macchia . Si ritengano le superiori 
denominazioni, ed inoltre si ponga ETP—T, EAP=A , ECP=C. 

Il triangolo TEA darà per una delle proporzioni di Nepcro 
sen i (EA-ì-ET) : seni (E A — ET) : : cot i ( TEA) : tangi (ETÀ— EAT) 
ora si Ila ETÀ — EAT- ETP-\-PTA ~-(PAT—EAP)=T-{- A 
a motivo di P T A = P A T essendo isoscele il triangolo P T A . 
Quindi osservando le dcuominazioui stabilite, avremo 

tana i ( T -+- A) = cot $ 8 ’ ^ ^ . Del pari si avrà 

8 V J scn*(Ò-+-2 / ) 1 

tang 1 (T-+- C) = cot * r — 

sen t (ò + ò ) ? 

tang \{A -+.C) = coti (fl' — 6) • 

' sen ♦ (d ò ) 

Di qui sarà poi facile di conoscere i valori di T , A , C. Cosi, a 
ragion d’ esempio , sarà T = i ( T A) i ( T -f- C) — ♦ ( A -f- C) . 

Si potranno anche formare le mezze differenze di T, A , C , esscudo 
per esempio i (T — . A) = I (T-(- C) — i(A-)-C). 

Formati questi valori è facile dedurne le incognite iu questione . 

I due triangoli PET, PEA danno 

sen PET: sen P T : : sen T : sen P E 
sen PEA: sen (P A — P T) : : sen A : sen P E 
Quindi sen X : sen (X — 8) : : sen T : sen A ; donde componendo e di- 
videndo si deduce 

sen X -f- scn(X — ’8): senX — sen (X — 6): : sen T sen A : sen T — sen A 

ovvero tang (X — i 8) : tang I 8 : : tang i (T A) : taug \(T — A) . 

Quindi tang (X — i 8) = tang i 8 ta _ n 6 * (T-\- A) 

V J b ung \(T—A) 

Conosciuto X si avrà , quanto occorre per determinare 1 ’ inclina- 
zione P E dell’ equatore all’ ecdittica , l’angolo TPC , che sommini- 
stra la durata della rivoluzione solare . 

L’ angolo X tolto dalla longitudine della macclùa in T , sonnniui- 
stra la longitudine del polo P, a cui aggiungendo 90" e 270° si 
avranno le longitudini dei punti , nei quali l' equatore solare incontra 
l’ecclittica. Queste intersezioni sono dagli AsU-onomi dette nodi. Cosi 
chiamando t' , come sopra , la longitudine della macchia in T , le lon- 
gitudini dei due nodi saranno T — X -4- go* , L " — X 370* ■ 11 pri- 
mo chiamasi nodo ascendente , il secondo nodo discendente. Chi 
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desiderasse su questo metodo ulteriori sviluppi , e la sua applicazione 
ad un esempio numerico, legga la memoria del signor Cagnoli inserita 
nel tomo X des Savans etrangers . 

89. Determinano gli Astronomi la posizione di una macchia veduta 
dal ceutro del Sole rapporto all' equatore solare nel modo seguente . 
( Fig. 27) Rappresenti POMQ un circolo massimo della sfera cele- 
ste , il cui centro supponesi ora nel centro del Sole , che passi con- 
temporaneamente per il polo O dell’ ecclittica , e per il polo P dcl- 
l’ equatore solare. Rappresenti E AC l’ ecclittica, ed Y l’equinozio, da 
cui si contano le longitudini; sia poi M flQ l’equatore solare, ed fi 
il suo nodo ascendente, cosicché flY sia la longitudine del nodo a- 
secndentc superiormente determinata . Prendono in seguito 1 ’ arco 
fi Y' = fi Y , e dal punto Y contano nell’ equatore gli archi . Cosi se 
S rappresenta la posizione di una macchia, condotti pei poli O, P 
gli archi OSA , PSF la sua posizione è determinata rapporto all’cc- 
cliuica per l'arco A Y = longitudine eliocentrica della macchia, c per 
l' arco A S — sua lalilud. eliocentrica della stessa . Rapporto all’ equa- 
tore poi è essa determinata per gli archi F Y\ SF. Il pruno appel- 
lasi ascensione retta eliocentrica della maccliia , ed il secondo c la 
sua declinazione . 

Descrivendo la macchia in virtii della rotazione solare un paralello 
all’equatore, la sua declinazione resta invariabile, ma la sua Ali au- 
menta sempre proporzionalmente al tempo . 

90. Dietro le cose precedenti è facile determinare la posizione di 
uua macchia rapporto all’equatore solare. Pongasi in fatti 

la sua longitudine eliocentrica . . Y A = l 

la sua latitudine A S = X 

la longitudine del nodo . fi Y — fi Y' = fi 
l’ inclinazione dell’equatore solare — AflF = i 
V All eliocentrica della macchia . F Y' = <t 

la sua declinazione F S =8 

Osservando che il punto fi è polo del circolo POM fàcilmente si 
vedrà , che nel triangolo POS abbiamo gli aogoli 

POS=l—fl + 90, 0^=90 — X, OPS=$o — (*— fi) 

P S = 90 — S , P O = i 

(piindi dal triangolo O P S avremo per la Trigonometria le seguenti 
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alle quali due equazioni si ptiò aggiungere l'altra 
co* (oc — fi) co s i se cos (t — -fi) cos X , 
che servirà di riprova all’ operazione . 

Del resto facilmente si vede, che questi rapporti sono gli stessi 
di quelli che esistono fra Y AR , la declinazione, In longitudine e la 
latitudine degli astri cambiando l’ obbliquità dell’ ecclitiica iti », e di- 
minuendo le longitudini, ed AR della quantità fi. 

91. Dall’ equazione (1) il signor de Lambre ha ricavato un altro 
metodo per determinare la posizione dell’ equatore solare, facendo in 
questa ricerca concorrere uu numero qualunque di osservazioni della 
stessa macchia. In fatti essa può scriversi ancora sotto la forma 

— - — a= sen X — - cos X scn l tang i cos fi -4- cos X cos / tang i seu fi 
cos i 

nella «piale le quantità 0,1, fi sono incognite, ma costanti da un’os- 
servazione aH’ altra; X ed / sono quantità date dall’ osservazione. Po- 
nendo adunque 

sen S ^ „ 

— - — =±cr; tang t cos ti = »•; tang r sen il = r, 
cos i 

la precedente equazione avrà la forma x = A — B jr -+-C a. 

Si calcoleranno i coefficienti A , fì , C per ogni osservazione , ed 
avendo una serie di equazioni di primo grado con le tre incognite 
x, y, z si combineranno fin loro tael modo più vantaggioso per ot- 
tenerne i valori delle incognite. Si potranno per es. risolvere col me- 
todo dei minimi «piadrati , ed avremo le incognite x,jr, z affette il 
meno che sia possibile dagli errori delle osservazioni. 

Dai valori di y e di s si dedurranno poi i valori di t e di fi 

mediante le equazioni tana fi = — ; tana i = . 

f cos fi sen fi 

Determinati i valori di » e di fi si calcoleranno le AR eliocen- 
triche della macchia per ogni osservazione, e quindi dalle differenze 
dell 'AR, e dei tempi corrispottdenti si dedurrà con una semplice pro- 
porzione la durata della rotazione periodica. Combinando a due 0 due 
in tal guisa le osservazioni lontane , si dedurrà la rotazione periodica 
da ogni pajo di osservazioni , cd il medio di questi risultati darà la 
rotazione solare tanto più probabilmente vero, quanto maggior numero 
di osservazioni si saranno impiegate. 

11 citato astronomo de Lambre ( Abr. et Astronomie , Parts i 8 i 3 ) 
ha calcolato con questo metodo Undici osservazioni riferite «lai sig. la 
Lande nelle memorie di Parigi pel 17 16 pag. 464 > ed ha ottenuto i 
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seguenti risultati un poco diversi da quelli degli altri Astronomi, ma 
più conformi alla verità, perchè dedotti da un maggior numero di 
osservazioui . 

Longitudine del nodo fi se a* 30’ 45 ' 7" 
inclinazione . . . i = 7*99 

rotazione periodica . . = a 5 % 011 54 - 

Conosciuta la durata della rotazione periodica del Sole , si avrà la 

56 o” 

quantità della sua rotazione diurna = — — — =i4,5q335. Non con- 

3 5 , O t I 5 | 

vicn poi credere che lina macchia solare ritorni rapporto alla terra nella 
stessa posizione entro l’intervallo di giorni a 5 ,o 1 1 54 , giacché mentre 
il Sole in un giorno rawolgesi da occidente verso oriente per un arco 
di 1 4*, 59535 , c quindi la macchia di altrettanto sembra allontanarsi 
dall’ equinozio ; il Sole stesso in virtù del suo moto annuo nella stessa 
direzione dall’ equinozio allontanasi di o* 5 g' 8", 33 = 0*, g 8565 . Cosi 
il moto relativo della macchia rapporto alla terra, ossia l’arco, di cui 
semina allontanarsi in un giorno dal centro del Sole sarà la differenza 
di questi due, cioè = i 5 ‘, 40770. Si compirà pertanto la durata della 
rivoluzione della macchia rapporto alla terra in un numero di giorni 

espresso da =s 36*, 85 oa 4 • « 

13,4077 

Questo intervallo di tempo, che riconduce la macchia alle stesse 
posizioni rapporto alla terra, cliiamasi dogli Astronomi rivoluzione si- 
nodica. Del resto dobbiamo osservare con lo stesso signor de Lambre 
( Astronomie tom. II, Paris 1814)» che questi risultati possono an- 
cora essere sottoposti a notabili errori per la grande influenza che 
hanno nelle longitudini e latitudini eliocentriche delle macchie gli er- 
rori delle osservazioni geocentriche, errori inevitabili per la «regola- 
rità, e variabilità della loro figura. 

93. Egli è ora facile di vedere qual sarà la linea apparente per- 
corsa da una macchia nel disco del Sole in qualunque tempo dell’an- 
no. Supponiamo in fatti ( Fig . 37) che il Sole veduto dalla terra nel- 
l’ccclittica apparisca in 0 avendo una longitudine 0 Y = 0 - Conviene 
immaginarsi la terra situata ad una distanzia grandissima sopra una per- 
pendicolare al piano della tavola condotta per 0 , ed in allora il disco 
apparente del Sole sarà contenuto nel piano stesso della tavola. Se 
per 0 si conduce l’arco 0 II perpendicolare all’equatore solare MQ, 
sarà 0 H l’ elevazione apparente dell’ equatore solare sopra l’ ecdòtica , 
come è veduta dalla terra -, e quindi il suo complemento 90 — 0 H 
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sarà r inclinazione dall'equatore solare al disco apparente del Sole.' 
Ora un circolo di raggio fi progettato sopra un piano, a cui è incli- 
nalo di un angolo = ri , vi apparisce un’ ellisse , U cui asse maggiore 
è = 2 fi, e l’asse minore = 1 fi cos n . Pertanto l’equatore solare per- 
corso da una macchia sarà veduto conie^n’ ellisse , il cui asse mag- 
giore è = 2 fi, ed il minore =2 fi cos (90 — Q H ) =2 fi scn <5 H 
— 2 fi sen i sen (0 — fi), rappresentando fi il raggio apparente del 
disco solare. 

Un’ altra macchia qualunque che circolasse ad una distanza 8 dal- 
T equatore , descrive evidentemente un circolo , il cui raggio è = /{ cos 8 ; 
ed esso in conseguenza dalla terra apparirà un’ ellisse, di cui l’asse 
maggiore sia = 2 fi cos 8 , ed il minore = 2 fi cos 8 sen 1 sen (® — Q,). 

Siccome poi la direzione dell'asse minore dell’ equatore solare, e 
dei suoi parnlelli è compresa nel piano del circolo ® 77 peipendico- 
lare all’ equatore solare, cosi l’asse minore di questa ellissi farà colla 
direzione dell* ecclilttea un angolo H & fi, che porremo = P , c che 
viene determinato dall'equazione cot P — cos ( 0 — fi) taug 1 • 

Dietro ciò , ecco come cosu-uirassi la linea percorsa da una mac- 
chia qualunque di declinazione 8 , quando la longitudine del Sole 
sia = 0 {Fi". 28). 

Con un raggio 0 E = R descrivasi un circolo per rappresentare 
il disco apparente del Sole, in cui si conduca la linea E C per rap- 

F resentarc l’ecclittioa; P 0 S perpendicolare ad EC sarà l’asse dcl- 
ccclillica. Pongasi l’angolo C ® .V = P determinato, come sopra. 
Conducasi M Q pel centro 0 perpendicolare a 0 N . Prendasi quindi 
0 / 7 = 27 ? sen (0 — fi) , e la scniiellisse descritta sopra MQ c 07 / 
sarà la porzione di equatore solare a noi visibile. 

Per descrivere pii un paralello di declinazione 8 , prendasi 
MF— Q F" — 8, sarà F F' l'asse maggiore della ellisse corrispon- 
dente , il cui semiasse minore sarà t h = fi cos 8 sen i sen (O — fi)- 
In queste costruzioni conviene esattamente osservare le regole dei se- 
gni, vale a dire se nel calcolo numerico una quantità risidtasse nega- 
tiva converrebbe ad essa dare una posizione opposta a quella , clic noi 
le abbiamo attribuito. 

g 5 . Finalmente se 6Ì desiderasse il tempo , che una macchia veduta 
' dalla terra impiega ad attraversare tutto il disco del Sole, si potrebbe 
ottenere in tal guisa. 

’ ( Fig. 27) Sia 0 il luogo del Sole, a cui sovrasta la terra in una 
distanza grandissima , cd il circolo E& Q rappresenti il disco visibile 
del Sole . P sia il polo dell’ equatore M Q, ed una macchia iu F si 
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accinga ad attraversare il disco solare descrivendo un paralollo all’ e- 
quatore in una disianza F (J = 5 . Corrispondendo 0 al polo del di- 
sco visibile solare sarà 0 F = 90 " ; 1’ angolo F P 0 misurerà la du- 
rata della mezza apparizione . Ora nel triangolo F P 0 avremo 

T) ». cos 0 F COS P F COS P 0 * ». rr ' 

scn P F sen P 0 

Si calcoli pertanto l’ arco 0 H per la formida superiore 
sen 0 H= seni sen (0 — fi) ; quindi dalla formula precedente aerassi 
l’ angolo F P 0 . Se ora si chiama T la durata della rivoluzione si- 

T. F P 0 

uudica , sar à la durata dell’ apparizione della macchia = . 

1 00 


CAPITOLO X. 

Teoria della Luna. 

Fenomeni generali del moto della Luna . 

94. Dopo di avere esposto con una sufficiente estensione la 
teoria del Sole, inalzandoci colle sole osservazioni alla cognizione delle 
leggi dei suoi movimenti, passiamo a fare le stesse applicazioni alla 
Luna , che è il corpo celeste , il quale dopo il Sole più colpisce i 
nostri sensi. 

La sira luce è più pallida di quella del Sole , e raccolta col mezzo 
di fortissime lenti non desta alcun senso di calore, nè fa innalzare di al- 
cuna percettibile quantità i termometri più sensibili. 

Le sue fasi variatissime ed a tutti conosciute dimostrano 1 .* che 
essa è un corpo opaco di figura sferica; a.° che riceve la sua luce 
dal Sole ; 3.° clic si ravvolge intorno alla terra . Noi non dobbiamo 
far altro che seguirla nelle sue diverse fasi per accorgerci della verità 
delle esposte conseguenze. 

Primieramente dal perdere gradatamente , ed acquistar la sua luce 
con tanta regolarità si deduce esser la Luna un corpo opaco, poiché 
sarebbe assurdo ed anche ridicolo il voler supporre che essa avesse 
la facoltà di accendersi ed estinguersi successivamente senza la minima 
alterazione . Non si può nemmeno dire , che essa abbia una parto 
oscura , ed una pane lucida , e che ravvolgendosi per il cielo stellato 
intorno a noi vada successivamente mostrando e nascondendo la sua 
vol. t. i 7 
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parte luminosa , poiché dalle più esatte osservazioni fatte coi migliori 
canocchiali risulta, die essa presenta sempre a noi la medesima fac- 
cia. Col progresso delle fasi lunari dimostreremo qui sotto, clic la 
Luna è un corpo sferico, il (piale a noi, a cagione della sua cousi- 
dcrahile distanza, si presenta come un disco circolare. Che poi un tal 
corpo opaco venga illuminalo dal Sole , ce lo persuade lo spander 
quest’astro a grandissime distanze gran copia di vivissima luce, e l'a- 
vere la Luna sempre rivolta la sua porzione illuminata verso del Sole , 
e ad esso opposta la parte oscura. Noi dobbiamo pertanto immaginar- 
ci, che i raggi luminosi del Sole dalla superficie lunare veneudo in- 
tercettati, c verso noi riflessi ce la rendano visibile. Ciò posto esami- 
niamo le sue fasi, ed il loro progresso in tutte le sue posizioni rap- 
porto al Sole. 

95. Quando la Luna si avvicina al suo novilunio , la sua fase lu- 
minosa va di più in più diminuendo , finché sparisca del tutto . Resasi 
la Luna invisibile, è certo che essa nel ciclo è situata molto vicino al 
luogo apparente del Sole , giacché nei giorni precedenti il novilunio la 
posizione della Luna si andava avvicinando al luogo del Sole a pro- 
porzione della diminuzione della fase luminosa . In questo tempo la 
Luna ed il Sole nascono e tramontano insieme sull’orizzonte. Nei no- 
viluni accade sovente , che la Luna intercetti a noi in tutto , o in parte 
la luce solare, ed in allora hanno luogo gli ecclissi del Sole, che so- 
no o totali, o paiziali, secondo che la Luua o in tutto, o in parte 
ci asconde il disco solare. Provano pertanto gli ecclissi solari eviden- 
temente i." che la Luna nei noviluni si avvicina al Sole fino a na- 
sconderlo agli abitatori della tetra; 2.” che la Luna è un corpo opa- 
co; 5 .’ che essa è situata fra la terra etl il Sole. 

Due o tre giorni dopo il novilunio si vede a ricomparire la Luna 
con una tenuissima falce luminosa . Essa è in allora nel cielo stellato 
più orientale del Sole, e tramonta dopo di esso; le estremità della 
fase luminosa sono rivolle ad oriente iu parte contraria al Sole . La 
fase luminosa si va nelle seguenti sere annientando; la parte interna 
rivolta verso oriente ha la forma di un’ ellisse , c la parte al Sole ri- 
volta e terminata da un areo di circolo . Sette giorni circa dopo il no- 
vilunio la Luna apparisce ai nostri occhi come un mezzo circolo illu- 
minato, terminato da un suo diametro verso oriente. Allora la Luna è 
sul meridiano in circa , quando il Sole tramonta ad occidente , ed è da 
esso distante di go*. Dicesi che trovasi in quadratura, o nel primo 
quarto . 

Continuando quindi la Luna ad allontanarsi verso oriente , la sua 
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parte luminosa va aumentando ; essa è sempre terminata in un arco 
di circolo dalla parte rivolta verso il Sole , mentre all’ opposta par- 
te è terminata da una ellisse, che rivolge al circolo la sua conca- 
vità . La fase luminosa aumenta a segno , che 1 4 giorni circa dopo il 
novilunio apparisce sotto la forma di un circolo intero illuminato . In 
allora la Luna è opposta al Sole; essa nasce sull’ orizzonte quando il 
Sole invece tramonta . Dicesi che in tal posizione la Luna è in op- 
posizione al Sole , ossia che la Luna è piena , o che è nel suo ple- 
nilunio . Spesso accade nei plcuilunj che la Luna o in tatto , o in 
parte s ’ immerga nel cono ombroso, che la terra lascia dietro di sè 
dall’ opposta parte del Sole, ed in tutto, o in parte perde del suo splen- 
dore . Se t immerge interamente nell’ ombra , hanno luogo gli ceelìssi 
totali di Luna; se poi sol Liuto vi s’immerge in parte, hanno luogo 
gli ecclissi parziali. 

Gli ecclissi di Luna provano ancora da capo essere essa un 
corpo opaco , giacché perde il suo splendore per mito quel tempo , 
che impiega ad attraversare il cono ombroso . Negli ecclissi di lama 
si osserva costantemente , che la curva , la quale contermina nel suo 
disco luminoso l’ ombra , è sempre un arco di circolo ; donde aperta- 
mente ne risulta essere la sezione dell 'ombra terrestre in quella regio- 
ne un circolo, e perciò la terra stessa un globo, o almeno un corpo 
rotondo moltissimo alla sfera vicino; il che conferma le prime osservazioni 
da noi riferite intorno alla sua figura. 

Nei giorni seguenti il plenilunio la parte occidentale del disco lu- 
nare principia a perdere la sua luce , si termina in ellisse , e la fase 
luminosa si va sempre più ristringendo, finché sette giorni circa dopo 
il plenilunio apparisce di nuovo iu forma di un mezzo circolo illumi- 
nato. Essa è allora distante dal Sole di circa 90“, e trovasi verso il 
meridiano allorquando ad oriente sorge il Sole sull’ orizzonte . Essa è 
allora nella sua seconda quadratura, o nel secondo quarto , detto 
anche ultimo quarto. Dopo il secondo quarto avvicinandosi sempre 
più al Sole , la fase luminosa essendo colle sue punte sempre ad oc- 
cidente rivolta va diminuendo, finché poi immergendosi di nuovo nei 
raggi solari sparisce del tatto , e ritorna di bel nuovo al novilunio dopo 
39 giorni incirca, che se ne era allontanata per riprincipiare collo 
stesso ordine le medesime apparenze - 

Dietro ciò è focile vedere, che riferendo la Luna all’ ecclittica , 
ove sempre trovasi il Sole, hanno luogo i novikwf quando la longi- 
tudine della Luna è uguale a quella del Sole; hanno luogo le qua- 
drature quando la loro differenza è = 90' , e finalmente accadano i 
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plcnilunj quando la longitudine di Luna meno quella di Sole = tSo*. 

1 novilunj ed i plcnilunj sono eziandio dagli Astronomi distinti col 
nome di sizigie . 

Oltre i punti da noi particolarmente nominati, e che sono da tutti 
■volgarmente notati ed osservati , si distinguono eziandio gl’ intermedj col 
nome di ottanti, ed hanno luogo allorché la Luna è distante dalle si- 
zigie di 45 “ • La sua fase luminosa è allora intermedia fra quella clic 
ha lungo nella prossima sizigia, e nella prossima quadratura. 

96. Tutte le descritte apparenze vengono a meraviglia spiegate sup- 
ponendo la Luna un corpo sferico ed opaco , che si muova intorno 
alla terra in un circolo poco all* ccclillica inclinato , in modo che com- 
pia la sua rivoluzione in a 8 o 39 giorni circa, e supponendo il Sole 
tanto dalla Luna lontano, che i raggi da esso condotti a ciascun punto 
dell’ orbita lunare possano sensibilmente riguardarsi come paralelli, la 
quale supposizione non molto si discosta dal vero, poiché vedremo in 
appresso essere il Sole tanto dalla Luna distante , che i raggi da esso 
condotti agli estremi di un diametro dell’orbita limare comprendono un 
angolo non maggiore di 1 ’ 4 o'. 

Ciò posto, la figura 39 presenta la successione delle fasi lunari. 
In essa T rappresenta il centro della terra, attorno alla quale muovesi 
la Luna nel circolo LEE' L'" -, la di lei metà al Stile S rivolta è sem- 
pre illuminata , e di essa alla terra ne è visibile una parte più o meno 
grande, secondo la sua posizione rapporto alla terra stessa ed al Sole 

Quale poi sia l’ampiezza della fase luminosa veduta dalla terra 
nelle diverse posizioni, ce lo indicherà il seguente 

Problema. Essendo data la posizione respettiva del Sole, della 
terra e della Luna, determinare la fase luminosa della Luna 
veduta dalla terra. 

97. ( Fig . 3 o) Sia T il centro della terra, ,9 del Sole, L il cen- 
tro della Luna, che rappresenteremo col globo di raggio Lm . Se per 
il centro L si conducono due piani perpendicolari ad S L c T L , le 
sezioni dei quali col piano della tavola siano c L n, b Lm, sarà la 
porzione illuminata dal Sole rappresentata dall’ emisfero c m n , e la por- 
zione della Luna visibile alla terra sarà l’ emisfero b nm, di cui la sola 
parte mn è illuminata, ed in conseguenza tappresentcrà l’ampiezza 
della fase visibile alla terra. Ora l’ampiezza della fase luminosa è evi- 
dentemente uguale all’angolo, sotto cui è veduto l’arco mn dalla terra 
T, ossia è =mTL — nTL. Per determinare quest’angolo pongasi 
il raggio assoluto della Luna Lm — r •, la distanza della Luna alla terra 

d, il semidiametro apparente «iella Luna, ossia l’angolo m T L—%. 
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Sarà per i principj dell' ottica S = . Ora si Ira 

a 

T Ln-ynLS -\-S T= 180', ovvero TLn = go‘ — («S-+- T) a mo- 
tivo di n L S = 90 . Posto ciò , è facile vedere , che 
_ r r cos (S-\-T) 
d — r sen (S -f- T) 

r r cos ( S -+- T) 

~d 

T ) 


nT L pros. , c quindi posta la fase 


luminosa = jF , sarà F \ 


ovvero 


F= S { J — cos( l y-|- T )} — 


d ■ — r sen (tS’-P- T) ’ 

X’ sen (,V-|- T) cos ( S - 
1 — 3 sen ( A'-f- T) 

Il secondo termine essendo di secondo ordine rapporto a X si può 
quasi sempre trascurare , perchè non oltrepassando i 1 7' egli è picco- 
lissimo , ed è tanto più permesso di trascurarlo , in quanto che le os- 
sorvazioui delle fasi lunati non sono giammai suscettibili di molta preci- 
■ sione . 

Quanto poi alla figura della fase luminosa egli è evidente, che il 
piano perpendicolare a quello della tavola sopra mb taglia il globo lu- 
nare lungo un circolo, d quale per essere normale al raggio T L, al- 
l’ osservatore T apparisce un circolo , la di cui meli» è luminosa , e la 
sua circonferenza sarà il confine esterno dell’ emisfero lunare visibile 
alla terra. L’altro circolo, eretto sopra cLn normale al piano della ta- 
vola , è veduto dalla terra sotto un’ inclinazione TLn , ed è riferito 
al piano del circolo b Lm; quindi vi apparii à come un’ ellisse , di cui 
l’ asse minore sarà = L n sen T L n = 6 cos ( S -f- T ) ponendo come 
sopra il semidiametro della Luna — 2 . Quindi la fase luminosa sarà 
contornata esternamente da un semieircolo, ed internamente da una 
mezza ellisse, il cui semiasse maggiore = X, il semiasse minore 
= X cos (S -f- T) . 

98. Scolio. Si può senza commettere errore sensibile in questo 
argomento trascurare l’angolo S, il (piale, come sopra abbiamo avver- 
tito , non supera o* 5 o’ , come anche si può supporre che la Luna si 
muova nel piano dell’ ecclittica , non allontanandosene essa più di 5 o 6 
gradi. In allora sarà T uguale alla longitudine della Luna, meno la 
longitudine del Sole, alla quale differenza danno gli Astronomi il nome 
di elongazione della Luna dal Sole. Posta pertanto questa elongazione 
=* e , sarà sensibilmente la fase luminosa nella sua massima ampiezza 
= X (1 — cos e) = X sen vere e ; quindi l’ampiezza delle fasi lunari cre- 
sce in ragione dei seni versi delle elongazioni, lo che essendo confer- 
mato dall’ osservazione comprova l’ipotesi della sfericità della Luna, da 
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cui siamo partiti . La curva interna della fase luminosa sarà in questa 
supposizione medesima uua ellisse , di cui l’ asse maggiore è il diame- 
tro apparente $ della Luna , ed il minore è = S cos e . 

Alcune osservazioni sulla costituzione fisica del globo lunare. 

99. Osservata la Luna con forti canocchiali nel plenilunio , si pre- 
senta come un disco circolare illuminato , ma tutte le sue parti non 
sono dotate di ugual grado d’ illuminazione . In alcune posizioni riraar- 
caosi dei punti di una luce vivissima , dai quali sgorgano dei tratti 
egualmente lucidi , che all’ intorno si estendono quasi luminosi torrenti , 
lasciando intercetti degli spazj metto Iumiuosi. Vedonsi in altri luoghi 
macchie pih oscure della media luce lunare, e rassomigliano a mari o 
stagni , che sono talvolta attraversali da qualche striscia piti luminosa . 
Una tale varietà di accidenti rimarchevoli per forma e posizione sulla 
superfìcie lunare , unita all’ insieme della luce pallida , che rischiara e 
non abbaglia la vista , terminala , o dirò così concentrata dentro un per- 
fetto circolo luminoso, desta senza dubbio a chi la rimira per la pri- 
ma volta un alto senso di meraviglia. 

11 filosofo, che tende ad indagare la causa di queste circostanze, 
ha bisogno di seguirle in tutte le loro posizioni per poter raccogliere 
dal complesso dei fatti le cause , dalle quali dipendono . 

Nel tempo degli ccclissi lunari, quando la Luua è totalmente im- 
mersa nel cono ombroso, che lascia dietro di se la terra, sparisce 
tanta varietà , più non si scorge traccia di luce, o se pur si scorge, 
è tenuissima, e di colore rossastro. 

Dopo il novilunio, e verso le quadrature la fase della Luna non 
è terminata in una perfetta ellissi , o iu una linea retta , conte sembre- 
rebbe che dovesse accadere se la Luna fosse perfettamente sferica; nta 
si notano verso il confine che separa la parte illuminata dalla parte 
oscura delle graudi ineguaglianze simili ad una specie di dentatura , 
massime dalla parte inferiore del globo lunare . Là vedi una punta lu- 
minosa alquanto discosta dal confino medio della fase lucida; più in 
alto scorgi quasi un audio illuminato, che racchiude uno spazio opa- 
co; nella parte illuminata vedi quelle stesse ombre, che osservasti nd 
plenilunio , ma alquanto più dense , e determinate . 

Queste apparenze provano evidentemente, che la superficie lunare 
non è composta di materie tutte ugualmente atte a riflettere la luce, 
e che la sua figura non è perfettamente sferica; ma invece esistono 
suHa superfìcie della Lima grandissime prominenze, simili alle monta- 
gne della nostra terra, le quali la rendono scabrosa e disuguale. 
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Le diverse gradazioni di Iure osservate nel plenilunio, vale a dire 
quando il Sole rapporto a noi illumina di fronte la Luna, provano ad 
evidenza 1’ esistenza di materie più e meno atte a riflettete a noi la 
luce solare. Cosi quei pumi luminosissimi da noi osservati potrebbero 
rassomigliare a scogli ed aride montagne , che quasi tutta riflettano la 
luce solare. Per lo contrario quelle macchie oscure, o poco illuminate, 
quantunque in faccia abbiano il Sole, gran parte assorbono dei suoi 
raggi , i più forti svio ne sono verso noi rimandati , ed in ciò assomi* 
gliar si potrebbero alle nostre paludi, stagni, mari ee. 

Io dico inoltre, che quelle dentature e punti lucidi di vario ge- 
nere , e di varia forma che scorgonsi verso i confini della fase lumi- 
nosa nelle vicitìauze delle quadrature provano nella superficie lunare 
l’ esistenza di alte montagne , e tanto più elevate quanto più Sono dal 
medio confine della fase discoste , e situate addentro la parte oscura . 
Per ben comprenderlo immaginiamoci ii Sole non per anco sono sid 
nostro orizzonte, ma ad esso molto vicino. Avanti d’iJltnuinare le no- 
stre basse pianure egli illumina le cinte delle alte montagne che ci 
stanno di fronte , e quindi successivamente avvicinandosi al nostro oriz- 
zonte le montagne si ricuoprono di Ince, finché anche le punte dei 
più alti campanili cominciano ad indorarsi, rimanendo oscure tuttavia 
le nostre pianure e i bassi fondi, che alla media superficie terrestre 
sono di livello . In questo stato di cose sia «1 nostro occhio improv- 
visamente trasportato al zenit, c da quella sublime altezza tignatali la 
terra nostra, la quale da per se opaca ed oscura non sarà visibile, se 
non in quanto riflette i raggi solati. Egli è evidente, che vedrà della 
nostra terra quella metà clic è al disopra dell’orizzonte razionale, della 
qual metà la porzione situata all’oriente sarà dal Sole illuminata e vi- 
sibile, e l’altra oscura ed invisibile. Ma verso il confine della parte il- 
luminata, egli scorgere non potrà le nostre pianure non ancora illumi- 
nate, mentre dal seno oscuro di esse vedrà qttai luminosi tratti sor- 
gere le cime delle nostre alte montagne , le quali saranno tanto più dal 
medio confine della luce discoste , quanto più saranno esse elevate . 
Tale è appunto la situazione della Lana in quadratura rapporto al Sole, 
e rapporto a noi, e per conseguenza le stesse apparenze provano aHa 
sua superficie l’ esistenza di alte montagne . 

Di qui ancora è facile concepire, come col mezzo delle osserva- 
zioni siasi potuto determinare la loro altezza, e conte siasi pervenuto 
a dimostrare essere la superficie lunare molto più scabrosa, ed intral- 
ciata di montagne assai più elevate di quelle della nostra terra , intorno 
a che meritano di essere lette fra i moderni le osservazioni del celebre 
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Schroetcr pubblicate nell' insigue sua opera intitolata Selenotopogra- 
fischc fralmente eie . Gotlingen 1791 e 1803. 

100. Una rassomiglianza così decisa fra la superficie lunare e la 
superficie terrestre ha fatto insorgere fra i filosofi la questione sa la 
Luna sia abitata. A noi mancano dati sicuri di osservazione per po- 
terla decidere , giacché i nostii deboli sensi ajulati anche dai più po- 
tenti istromenli ottici non son valevoli a distinguere in quel corpo ce- 
leste creature semoventi dotate di vita. Certo che. non ripugna alla 
divina onnipotenza una tale ipotesi. Sembra anzi consentaneo alla nostra 
ragione l’ aumentare il numero degli enti, che da per tutto celebrino le 
lodi del Creatore , come sembra ripugnante , e troppo dall’ umano or- 
goglio esaltata l’opinione, clic tutti i corpi, i quali in sì prodigiose 
distanze ci guano intorno siano fatti unicamente per noi . Comunque 
nc sia di tali filosofici divisamenti, noi possiamo con sicurezza asserire 
non poter in quel globo aver vita c moto creature a noi simili. Egli 
è in fotti provato da varie osservazioni astronomiche non esser la Luna 
circondata da un’ atmosfera alla nostra simile, o almeno averne una te- 
nuissima ; ed in conseguenza resta così provato non poter alla superfi- 
cie lunare vivere esseri animati della nostra eosdtuzioue . E per non 
dover più tornare su questa materia, nou saia inutile indicare come 
col mezzo delle osservazioni astronomiche pervenire si possa a ricono- 
scere la non esistenza, 0 almeno la somma tenuità dell' atmosfera lu- 
nare. 

tot. Egli c noto dalla fisica ebe un raggio di luce passando dal 
vuoto in un’ atmosfera di una determinata densità piega il suo cammino 
avvicinandosi alla perpendicolare condotta al punto d’ingresso, c nel 
r ipassare da questa atmosfera nel vuoto si allontana dalla perpendicolare 
condotta al punto d’egresso. Agli angoli compresi fra il raggio deviato 
e la primitiva sua direzione prolungala dassi il nome di rifrazione . 
Ciò posto , pongasi la Luna circondata da un’ aUnosfcra qualunque , c 
vediamo quali conseguenze risidtare ne dovrebbero. 

( Big. 3 i) Rappresenti L il centro della Luna HOJB, la quale 
sia circondala da uu’ atmosfera Min'. Sin SBC un raggio luminoso, 
che senza rifrazione raderebbe l’ estremo lembo B della Luna medesi- 
ma. Entrando in M nell’ atmosfera lunare si avvicinerà alla perpendi- 
colare condotta alla superfìcie dell’atmosfera medesima, ed in conse- 
guenza ai centro Z., prendendo la direzione Mm . Sortendo dali’atmo- 
sfera in in' , si allontanerà dalla perpendicolare L vi , ed invece di 
continuare per la direzione M ni vi' , prenderà la direzione ni T in- 
clinata ad m'm" quanto Ja s' M lo era alla SM. Quindi quell’ astro , 
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che senza la rifrazione apparir doveva nel lembo lunare in S, ne sari 
tuttora discosto nel ciclo stellalo di un arco SS" uguale alla doppia 
rifrazione orizzontale della Luna. Quando pertanto un astro veduto 
dalla superfìcie terrestre apparirli sul lembo lunare, sarà realmente più 
vicino al centro di una quantità uguale alla doppia rifrazione dovuta 
all’ atmosfera lunare, che porremo = ar. 

Posto ciò, muovasi la Luna da occidente in oriente verso una 
stella fissa, e la occulti, e supponiamo che col suo moto proprio essa 
impieghi un tempo ar a percorrere nel cielo stellato lo spazio ir. 
Da quanto abbiamo detto è evidente, che se senza l' atmosfera la Luna 
occultasse l’astro al tempo t, supposta l’ atmosfera, essa lo occulterà 
al tempo f-f-ar. Al momento in cui l’astro ricomparisce apparente- 
mente dall’ altra parte, egli sarà effettivamente più vicino al centro della 
quantità ir. Se pertanto senza la rifrazione egli fosse per ricomparire 
al tempo t' , posta alla Luna un’atmosfera ricomparirà al tempo t ' — ar; 
e perciò la durata totale dell’occultazione, che senza la rifrazione sa- 
rebbe t — t, posta la rifrazione diverr à t‘ — t — 4 T • 

Da un’ alua parte il raggio lunare per la presenza dell’ atmosfera 
apparirà maggiore del vero di r, e quindi l’apparente diametro supe- 
rerà il diametro vero dì ar; laonde la durata dell’ oecultazioue dedotta 
dal moto vero della Luna, conosciuto dalle tavole e dal diametro ap- 
parente sarà t! — t— ar. Se pertanto questa durata dell’occultazione 
calcolata uguaglia la osservata t' — t — 4 t , sarà un indizio che la 
quantità t è nulla; e se non sono uguali, dal loro confronto si otterrà 
il tempo r, che la Luna impiega col suo moto proprio a percorrere 
un arco r uguale alla rifrazione della sua atmosfera, e quindi dal moto 
cognito della Luna otterrassi eziandio lo stesso angolo r. 

ioa. Un altro argomento fortissimo in favore dell’atmosfera lunare 
si deduce dai fenomeni che si presentano negli ecclissi totali del Sole 
e negli ecclissi anulari . Si è osservato nella massima oscurazione la 
Luna circondata da una corona lucida , e talvolta ancora si sono ve- 
duti tratti di luce di vario colore scorrere all’intorno della Luna me- 
desima , tjuando interamente mancò la luce solare , come ciò accadè 
nelle ecclissi totali del Sole del 3 3 Aprile 1716 vecchio stile, e del 
a 4 Giugno 1778, ambedue riferite nelle transazioni filosofiche pegli 
anni 1715—1779. Un altro fenomeno nou meno singolare è stato 
osservato a Bellino dal celebre Eulero nell’ecclisse anulare, che ebbe 
luogo il a 5 Luglio 1748» il quale ha dato origine ad una interessan- 
tissima memoria dello stesso autore negli atti dell’Accademia reale di 
Berlino per lo stesso anno. Ecco il feuomcno dall’ Eulero osservato. 

VOL. t. 1 8 


Digitized by Google 



j 58 

Erasi preparato in una cantera oscura a mezzo giorno un foro nella 
finestra , per cui ricever potesse i raggi del Sole, ed avendo applicato 
a cjuesto foro un tubo astronomico di 9 piedi faceva cadere l’ imma- 
gine del Sole prodotta dal tubo sopra un foglio di carta bianca, la 
quale era fissata in modo che riuscisse perpendicolare all’asse del tubo. 
Dall’ oculare di esso tulio allontanò egli la carta , fìnaitantochè l’ im- 
magine apparente del disco solare cuoprisse esattamente un circolo pria 
disegnatovi in modo che l’asse del tubo prolungato coincidesse col 
centro di esso. Questo apparato eia montato in modo da seguire il 
moto diurno del Sole. Quando la Luua ebbe nascosto gran parte del 
disco solare, gli angoli della porzioue illuminala del Sole divenendo 
molto acuti, i loro vertici sortivano dal circolo disegnato nella carta, 
mentre il boido illuminato del Sole da essi remoto vi eia esattamente 
compreso. Allorché i vertici si furono riuuiti , ed apparve intorno al 
globo opaco della Luna l’anello luminoso del Sole, dalla parte, ove era 
esso più stretto , sortiva il lembo solare dal circolo , di modo che aveva 
ricevuto un ingrandimento mollo sensibile , c meutre dietro il calcolo 
l'ampiezza dell’anello doveva essere di un secondo, Eulero la stimò di 
26 secondi incirca. Donde evidentemente risulta, che il raggio solare, il 
quale doveva presso clic ratiere il lembo lunare deviò dalla sua direzione 
allontanandosene notabilmente. Quindi dietro l’analisi dell' articolo pre- 
cedente è forza ammettere intorno alla Luna uu’ atmosfera . Ilii liiajuau- 
do a calcolo rigoroso tutte le circostanze dell’ ecdissi, sembrò ad Eu- 
lero di potente dedurre uu’ atmosfera intorno alla Luna capace di pro- 
durre una rifrazione orizzoutalc di so", intorno a che egli avverte, 
che potrebbe essa risultare anche molto minore . Le osservazioni po- 
steriori ridotte scrupolosamente a calcolo ltanuo ridotto la rcfrazionc 
orizzontale della Luna ad una quantità ben minore , e non viene essa 
generalmente riputata maggiore di a”, 5 . Essendo pnitanlo nella nostra 
terra la rifrazione orizzontale di circa 53 ', ossia 1980', la densità de!» 

l’aimosfera lunare sarà — — - di quella della nostra. 

79 2 , . . ...... 

Una tenuità così prodigiosa, e l’ inalterabilità dei colori osservata 
nelle occultazioni delle stelle fìsse , e dei pianeti Ita indotto molti Astro- 
nomi di somma riputazione a revocare in dubbio l’esistenza dell’at- 
mosfera lunare , intorno a elle merita di essere letta la memoria del 
ccl. sig. ab. Cesai is nelle Effemeridi di Milano pel 1790 sui vulcani 
lunari. Per altro dopo le osscivazioni copiose ed esatte del sig. Sebi oc- 
ter (il quale con furti telescopi ha eziandio scoperta qualche traccia di 
crepitacolo alla superficie lunare, determinando quindi l’altezza dell’at- 
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mosfcra all’ incirca di 3oo tese) non sembra potersi sparger più dub- 
bio intorno alla sua esistenza. 

io 5. La somma disuguaglianza che si osserva alla superficie lu- 
nare , l’ immenso numero di crateri e monti scopertivi ha fatto sospet- 
tare nella Luna l’esistenza di vulcani simili a quelli che trovansi nella 
lena, e questa congettura viene molto avvalorata dalle osservazioni 
di alcuui tratti di luce osservali talvolta nella parte oscura della Luna, 
che formatisi per qualche tratto , sparirono in seguito . Quelli che ri- 
gettano l’ atmosfera lunare , rigettano eziandio l’esistenza dei vulcani lu- 
nari , uon essendovi accensione ove manca atmosfera , per lo meno se- 
condo le leggi fisiche, che osservatisi sulla terra nostra. Sembra poi al 
sig. Scliroeter di potere eziandio in modo inconcusso stabilire l’esistenza 
dei vulcani dietro le sue osservazioni, e crede che molti crateri ardano 
anche attualmente producendo nella Luna dei gran cambiamomi . Che 
anzi non mancarono filosofi , i quali spiegar volessero le pioggie di 
sassi che iu diversi luoghi d’Italia, di Francia e di Getmania sonosi 
osservate , colla eruzione di vulcani lunari , riguardandoli come corpi dal 
seno lunare con gran forza d’impulso scagliati verso la terra nostra, c 
quindi per la sempre crescente attrazione terrestre condotti fino a noi . 
Lasciando da parte queste fisiche congetture , passiamo alla spiegazione 
di alcune altre particolarità, che si osservano alla superficie lunare. 

1 04 . Dopo il novilunio , allorquando la fase luminosa è molto pic- 
cola , si è osservalo clic la Luna mantiene una luce debolissima ap- 
pellata luce cinerina , od anche luce secondaria , che la rende visi- 
bile interameute anche ad occhio nudo , e nelle ecclissi lunari , quando 
la Luna è immersa nell’ombra terrestre resta tuttavia visibile per una 
luce rossastra molto debole. 

La luce cinerina va in iutensità diminuendo fino alla quadratura , 
alla qual epoca sparisce (almeno ad occhio nudo) in faccia alla luce 
più viva della Luna. La causa di questa luce secondaria deve ripetersi 
dai raggi solati, che dalla terra vengono riflessi alla Luna, e da essa 
nuovamente a noi rimandali . Quando la Luna è in novilunio , 1* emisfero 
terrestre alla Luna rivolto è per intero illuminalo dal Sole, e perciò 
in gran copia rimanda verso la Luna i raggi solari, nella cui oscura 
superficie spaudono un leggero chiarore a quello simile, che la Luna 
in plenilunio produce sulla nostra terra, e tptesù per nuova riflessione 
tornando alla terra rendono a noi l’intero disco lunare visibile. 

Che poi verso le quadrature tal luce sparisca , ciò si deve ripetere 
in parte dalla minor copia di raggi dalla terra alla Luua rimandati , c più 
ancora dallo splendore troppo vivo della fase lunare , il quale estingue. 
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0 dirò cosi cancella nella nostra mente la sensazione di una luce pia 
debole . 

La luce rossastra , clic rende la Luna visibile nel tempo della sua 
oscurazione durante gli ecclissi ò dovuta invece ai raggi solari rifratti dal- 
l’atmosfera terrestre, ed avvicinati all’asse del cono ombroso, in virtù dei 
quali esso è sparso di una gran quantità di raggi luminosi , che incon- 
trandosi nella Luna vengono di nuovo riflessi ed a noi ricondotti. D 
color rosso si spiega dalla diversa rifrangibiliià dei raggi luminosi , in 
virtù della quale solo i più forti (vale a dire i rossi) fino a noi ritor- 
nano, gli alui rimanendo per l’atmosfera e per lo spazio. 

Da questa opinione comunemente ricevuta dai Fisici e dagli Astro- 
nomi dissente il sig. Regnér professore d’ Astronomia in Upsal , il quale 
deduce la spiegazione di questo fenomeno da una sua particolare teo- 
rica sulla propagazione della luce . Egli accorda alle molecole luminose , 
che suppone con Newton emanate dal Sole, una minima massa, e sup- 
ponendole cosi dotate di elasticità, spiega colla attrazione dei corpi ce- 
lesti sulle moleculc luminose i fenomeni della visione. Vuole pertanto 
il sig. Regnar, che intorno a cadaun colpo, come la terra, la Luna, 

1 pianeti si aduni una copia considerabile di molecule luminose, for- 
mando una specie di corona simile a quella che nelle ecclissi totali di 
Sole si è osservato intorno alla Luna. Esistendo cosi intorno alla terra 
una copia considerabile di luce uua porzione nc è attratta dalla Lu- 
na, e quiudi alla terra ritornando per riflessione unita all’attrazione ter- 
restre a noi rende la Luna visibile eziandio quando trovasi immersa 
nel cono ombroso della terra (Vedasi MonatL Corresp . von Zach 
parte Yl pag. 36 o). 

106. Termiucrò queste fisiche osservazioni sulla Luna coll’ addurre 
la ragione di un fenomeno da tutti osservato, perchè cioè il diametro 
apparente della Luna all'orizzonte apparisca più grande di quello, che 
ha in una certa altezza sopra l’ orizzonte , quando per lo contrario è fa- 
cile di convincersi dover essere egli allora più piccolo. Un tale fenomeno 
non è che apparente , ed una conseguenza immediata della maniera 
di giudicare della nostra mente . La giornaliera esperienza tuttodì ci 
convince, che mantenendo un oggeuo lo stesso angolo ottico, noi sia- 
mo disposti a giudicarlo tanto più grande, quanto meno è illuminato, e 
quanto più lontano lo giudiclùamo , a meno che non si parli di og- 
getti a noi cogniti, o di distanze mediocri, nelle quali il nostro giu- 
dizio è regolato dal tatto. Così stando alla finestra in una tranquilla 
notte di estate ci sembra veder volare per aria grandi uccelli , e tosto 
che nc udiamo il ronzio , colla vicinanza sparisce il falso giudizio della 
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grandezza loro , e più non appariscono clic nioschcrini . Similmente ac- 
cadendovi in fosca notte di vedere contro il Lasso cielo , o qualunque 
altro remoto fondo un albero, un animale a noi vicini, per la poca 
luce ce li figuriamo molto lontani , ed appariscono quindi grandi, enor- 
mi fantasme ; ma se arriviamo a distinguere la prossimità loro , quella 
spaventosa mole rimpiccolisce , e più non restano che oggetti medioeri 
e comuni, quali sono in realtà. Molti altri di tali falsi giudizj addurre 
si potrebbero per comprovare il nostro assunto; bastino questi due per 
tutti gli alni che in gran copia ritrovami nei trattali d’ ottica . Ora la 
Luna all’ orizzonte apparisce meno illuminata, e la giudichiamo più lon- 
tana che allorquando è un poco sopra l’ orizzonte elevata . Dunque per 
la falsa maniera di giudicare da noi contratta , dobbiamo reputarla mag- 
giore. 

Che la Luna all’orizzonte apparir debba meno illuminata, è evi- 
dente se si considera, che i raggi di luce attraversare dovendo maggior 
tratto di atmosfera , vengono a noi più indeboliti , e ciò tanto più che 
gli strali di essa all' orizzonte più vicini , sono eziandio sempre più densi 
e carichi di vapori ed esalazioni terrestri. Che poi apparir debba più 
lontana è pure evidente, giacche viene riferita dietro tutti gli oggetti 
terre sui , e di loro assai più lontana si giudica . Ad una qualche ele- 
vazione, mancano oggetti intcrmcdj per poter col mezzo loro apprezzar 
la distanza, ed in conseguenza questa al nostro occhio sparisce. Cosi 
se un filo leso in una tranquilla notte ci figuriamo condotto alla Luna , 
quando è all’ incirca 4o gradi sopra l’orizzonte, abbassandolo fino al- 
l' orizzonte stesso , ci apparisce terminato non molto di là dei vicini 
oggetti che ci stanno di fronte; prova evidente della distanza stimata 
miuore . 


CAPITOLO XI. 


Teoria del moto circolare della Luna intorno alla terra- 


to6. I movimenti lunari sono molto più complicati ed irregolari 
dei movimenti solari , e se coll’ osservazione sola si è potuto pervenire 
a determinare con una bastante precisione la legge , cui vanno soggetti 
i movimenti solari , non si è pervenuto a determinare collo stesso' 
mezzo quella dei movimenti lunari, che molto incompletamente , e dopo 
reiterati tentativi. 
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Le tavole lunari sono, £ vero, giunte in questi ultimi tempi ad 
un eminente grado di precisione. 11 loro perfezionamento però non è 
tutto dovuto alle osservazioni , nut bensì ai più fini artifizj d’ analisi im- 
maginati successivamente dai sommi geometri Newton , Eulero , Mayer, 
la Grange , la Place ec. , ed alla insigne scoperta della gravitazione uui- 
vcrsale , a cui fu condotto il Newton dal confronto delle osservazioni 
astronomiche fra loro. Dopo una tale scoperta, il problema di determi- 
nare i movimenti dei corpi celesti fu ridotto alla meccanica , e dai pro- 
gressi di questa dipende lo stato dell’ Astronomia , ed il perfezionamento 
delle tavole dei corpi celesti , le osservazioni non somministrando che 
i dati neccssarj per determinare le costanti arbitrarie introdotte dalle 
integrazioni , e la verificazione della teoria . Non è nostro scopo di es- 
porre le sublimi ricerche di quei sommi Geometri, ma bensì d'indi- 
care, dietro la scorta dell’ osservazione, i punti principali del moto lu- 
nare , e di brevemente esporre i più rimarchevoli risultameuti della 
teoria, facendone l’ applicazione agli usi della vita civile. 

107. Da quanto abbiamo detto uclla spiegazione delle fasi lunari 
si raccoglie essere la Luna un corpo opaco di figura sferica, o almeno 
presso a poco sferica , che si ravvolge intorno alla terra da occidente 
in oriente, ritomaudo rapporto al Sole alle stesse posizioni in 29 giorni 
circa , 

Per acquistare delle ulteriori coguizioui intorno ai movimenti lunari 
noi supporremo un osservatore giornalmente interno a determinare , me- 
diante lo stromeoto dei passaggi, ed iJ quadrante murale, l ’ AR e la 
declioaziouc del centro della Luna , quando essa passa pel meridiano , 
notando contemporaneamente il tempo medio del suo passaggio pel me- 
ridiano . Avendo osservate le A li e le decliuazioni del centro della 
Luna se ne deducano con molta cura le longitudini e latitudini corri- 
spondeuii, mediante le formule riferite al capitolo IV. 

Se le latitudini risultassero costantemente nulle , sarebbe un indizio 
sicuro che la Luna si innoverebbe da occidente in oriente sempre nel 
piano dell’ eceliltica . Si è frattanto osservato , che durante una rivolu- 
zione della Lima intorno alla terra le latitudini sono due volte nulle; 
negli altri giorni sono esse o boreali, od australi. Allorquando le lati- 
tudini della Lima sono nulle è chiaro essere il suo centro ncll’ecclit- 
tica . 1 putiti , nei quali le latitudini lunari sono nulle , corrispon- 
dono a longitudini fra loro differenti di 1 80" incirca . La massima la- 
titudine australe è presso a poco uguale alla massima latitudine boreale , 
ed il suo valore medio è = 5 ° 9 o" . Tali osservazioni ci conducono 
tosto a conchiudere , che il centro della Luna si muove intorno alla 
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ternt io un piano inclinato all’ orbila dell’ ecdòtica di 5 * q' o" tagliando 
l' ecdòtica lungo una linea retta che passa per il centro della terra. 

108. Alla comune intersezione fra il piano dell’ orbila lunare ed il 
piano dell’ ecdòtica danno gli Astronomi il nome di linea dei nodi , 
e la sua posizione nell’ eccliuica si riconosce dall’ osservare la longitu- 
dine della Luna, allorquando la sua latitudine divieti nulla. La retta 
condotta per il centro della terra, e per la posizione della Luna a 
quell’istante è la stessa linea dei nodi. 

Allorquando la Luna dall’emisfero australe attraversando l’ecdòtica 
passa nell’emisfero boreale, ossia quando la latitudine della Luna di 
australe diviene boreale, diccsi ebe passa per il piimo nodo, a cui 
dassi il nome di nodo ascendente . Terminata avendo la porzione 
della sua orbita situata nell’emisfero boreale, essa attraversa di nuovo 
l’ecdòtica per descrivere l’altra parte nell’ emisfero australe. Il punto, 
in cui l’orbita lunare taglia allora 1* ecdòtica , appellasi secondo nodo, 
o nodo discendente . 

Se accade di fare un’ osservazione della Luna precisamente quando 
la sua latitudine è = o , in allora la corrispondente longitudine sarà la 
longitudine del nodo ascendente , se quindi la latitudine diverrà bo- 
reale; quella del nodo discendente , se la latitudine diverrà australe. Se 
poi la osservazione della Luna non è fatta precisamente, quando la la- 
titudine è = o , scritte le latitudini vicine in una serie coi tempi cor- 
rispondenti, e colle longitudini pure corrispondenti, mediante l’ inter- 
polazione si cercherà il momento , in cui la latitudine fu nulla ; quindi 
dalla serie delle longitudini si ricaverà parimenti col mezzo dell' inter- 
polazione la longitudine della Luna corrispondente a quell’ istante , e 
questa sarà la longitudine cercata del nodo . 

109. Si può determinare la posizione del nudo lunare con due os- 
servazioni della Luna fatte in vicinanza del nodo anche nel modo se- 
guente, cd aflìne di ottenere maggior precisione nei risultati converrà 
scegliere due osservazioni tah , che ima preceda il passaggio della 
Luna per il nodo, c l’ultra lo segua. 

( Hg. 3 a) Sia Y NL l’ecdòtica, Y ZV Z il circolo massimo, in cui 
apparentemente sembra muoversi la Luna; N il nodo. Corrisponda la 
Luna avanti il suo passaggio pel nodo N al punto i , la cui longitu- 
dine Y L sia — L, e la latitudòie australe L' L' — ~K . Nella seconda osser- 
vazione sia la Luna in Z, avendo una longitudine Y L — L\ cd una 
latitudine boreale IL — ~K\ Pongasi la longòudòie incognita del nodo 
N = , e l’ inclinazione IN L — i . 

1 due triangoli sferici rettangoli t N IJ , IN L daranno 
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tang X != tang i sen — L) ; tang X' — tang » sen (U — 
donde con facili riduzioni ouerrassi 

tang X' -4- tang X _ sen ( L' — fi) -+- sen — L ) 
tang X' — tang X seu ( L‘ — fi) — sen ( fi — L ) 
la quale per le note riduzioni somministra la seguente 


■«) 


tang { * (// — L) — fi } = 


sen (X' — X) 
-X) 


tang t ( L ' — L ) 


sen (X' 

donde si otterrà il valore di i (L'-\-L) — fi; e quindi quello di fi, 
che è la longitudine cercata del nodo. Così unendo a due a due le 
osservazioni precedenti, e le seguenti il passaggio della Luna per il 
nodo , se ne potrà determinare la posizione con molta precisione . 

1 1 o. La posizione della linea dei nodi non è fissa nel cielo stel- 
lato , vale a dire non corrisponde sempre alla medesima longitudine 
rapporto ali’ equinozio , ma diminuisce questa notabilmente con celerità 
angolare presso a poco uniforme . Così al i Gennajo i 800 essa corrispon- 
deva a 55 ° i If 7" , ed al 1 Gennajo 1810 corrispondeva a 1 99* 5 o' 3 2" 
di longitudine , cosicché retrogradando il nodo aveva percorso un arco 
di ecclittica = ìgS" 2 3 ’ 35 " nello spazio di io anni, vale a dire in 
565 3 giorni compresi fra il 1800 ed il 1810. Quindi egli compirà 

• » ■ • • • 3652 • • • • 

la sua rivoluzione intorno oli’ ecclittica in — giorni , ossia in 

193,595 

6798% 3 corrispondenti a 18 anni comuni, e 238 giorni circa. Tale 
sarebbe La durala della rivoluzione del nodo lunare rapporto all’ equi- 
nozio mobile di primavera, il quale ha esso pure uu movimento re- 
trogrado rapporto alle s'elle fìsse. Dunque rapporto ad una stella fissa 
la durata della sua rivoluzione è un poco minore , perchè colla sua re- 
trogradaziovfte il nodo ritornerà prima alla stella, che all’ equinozio . 

Per trovare la durata della rivoluzione del nodo rapporto ad una 
stella fissa supponiamo , che 1 ’ equinozio retrogradando in 565 giorni 
percorra un areo m; e che il nodo si allontani nel tempo medesimo 
dall'equinozio di un arco = n . È chiaro che il nodo si allontanerà 
così da un medesimo punto fìsso nell’ ecclittica dell’arco m-f-n, e 
quindi chiamata $ la durata della rivoluzione del nodo rapporto alle 

n r ■ o 56 o*. 365 

stelle fisse, sara A = . r rattanto 


n ■ 


56 o. 565 


n-\-m 

36 o. 565 , 

= 19. 


3387 = 6 g 585 ", 3 ; m = 5 o", a 


6798,3 N 

( 2 V rappresenta la durata della rivoluzione del nodo rapporto all’equi- 
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nozio). Introducendo questo numero N, otterremo 
S = - = N ( i — — -| •••ìi della qual serie i primi due 

rn \ n n ‘ / 

1 + T 

termini danno S =6 790*, 5 , cioè la rivoluzione del nodo rapporto alle 
stelle sarà di 5 giorni circa minore di quella rapporto all’ equinozio . 

iti. Allorché un qualunque punto celeste si muove nel cielo stel- 
lato , descrivendo apparentemente un circolo massimo della sfera , il 
tempo impiegato a percorrere questo circolo massimo appellasi durata 
delUi sua rivoluzione , o semplicemente rivoluzione . Se il movimento 
di quel puuto ò riferito all’ equinozio mobile di primavera la durata 
della sua rivoluzione chiamasi rivoluzione tropica; se è poi riferito 
ad un punto (isso del ciclo stellato , come ad una stella (issa , appel- 
lasi allora rivoluzione siderale. La quantità giornalmente da quel punto 
percorsa valutata nell’ ecclittica , od anche nella sua orbita dicesi moto 
diurno , indicando per moto diurno tropico quell’ arco , di cui allon- 
tanasi dall’ equinozio in un giorno, e per moto diurno sidereo l’arco 
percorso rapporto ad una stella (issa. 

Se la direzione del moto di quel punto è da occidente verso orien- 
te , dimodo che le sue longitudini da un giorno all’ altro vadano au- 
mentando , il suo moto c dagli Astronomi detto diretto , ovvero se- 
condo l’ordine dei segni; nel caso contrario il suo molo è retrogra- 
do , o contro l’ordine dei segni, e tende a diminuire la sua giorna- 
liera longitudine, od AR. 

Ciò posto , il nodo lunare in virtù delle precedenti determinazioni 
ha un moto retrogrado , tale che la sua rivoluzione tropica sia di 
6-98*, a , e la sua rivoluzione siderale di 6793,5; 

il suo moto diurno tropico sarà quindi . . = 5 ' io", 64 

ed il siderale = 510,78 

moto annuo tropico per 565 . . . . . = 19’ 19' 45 ", 3 

moto annuo sidereo = 19 20 55, 5 

Così mediante questi dati potrassi sempre determinare la posizione del 
nodo ascendente lunare , partendo dall’ epoca sopra riferita del 1 800 . 

1 1 2. Passiamo ora ad esporre come col mezzo delle osservazioni 
pervenire si possa alla cognizione del moto medio della Luna. 

Avendo scritto le longitudini e latitudini giornaliere ossetvatc nel 
momento del passaggio della Luna pel meridiano unitamente al tempo 
medio corrispondente in una serie , si vedrà da principio che tanto le 
longitudini, quanto i tempi del passaggio seguono una legge molto ir- 
regolare; imperciocché i tempi del passaggio andranno di giorno in 
vol. l 1 9 
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giorno ritardando circa un’ ora , e Je longitudini seguiranno una legge 
molto irregolare , cosicché nè le differenze prime , nè le seconde sa- 
ranno costanti , ma soltanto le quarte o quinte si avvicineranno ad es- 
sere = o . Converrà adunque col mezzo dell’ interpolazione ridune le 
longitudiui osservate a corrispondete ad eguali intervalli di tempo, co- 
me di 24 in 24 ore, o di 12 in 12 ore. Avendo cosi preparate le 
longitudini osservate, le loro differenze ci daranno la celerità angolare 
diurna della Luna in longitudine, la quale varierà sensibilmente oscil- 
lando fra gli 11" ed i i 5 *. Si può pertanto concludere, che il moto 
della Luna è nella sua otbita, come quello del Sole, regolato da una ce- 
lerità media, a cui vanno uuite delle correzioni variabili c periodiche, 
le quali facciano oscillare la sua posizione media di 4 0 5 gradi. Siccome 
queste conczioni ( alle quali danno gli Astronomi il nome di equazioni ) 
fanno oscillare la celerilà della Luna fra limili discretamente piccoli, si 
comprende facilmente che la loro influenza sul moto medio sarà tanto più 

E iccola , quanto maggiore sarà lo spazio di tempo , in cui viene distri- 
uita . Donde risulta la segucuie regola per trovare il moto diurno tro- 
pico della Luna. 

Scegliete <lue osservazioni della Luna lontanissime , nelle gualì 
con molta precisione siasi determinata la longitudine ed il tempo 
medio corrispondente. Dividete - 1 ’ arco totale percorso dalla Luna 
per il numero dei giorni compreso fra le due osservazioni , ed 
avrete il molo diurno medio ricercato rapporto all’ equinozio . 

Si è trovato in tal guisa il moto diurno tropico della Luna 
= 1 5 ° 10' 55 ", o 3 , e la sua rivoluzione tropica 
56 o” 


t 5” 


o 3 


— 27% 521 582 = 


27* 


45 ' 4 "> 7 3 - 


Se si desidera la nvoluzione siderale della Luna convien osservare , 
clic durante la rivoluzione tropica retrogradando l’ equinozio , essa tor- 
na ad incontrare prima l’ equinozio che il punto fìsso del ciclo stella- 
to , col quale esso confondetesi nel principio della rivoluzione . Quindi 
la rivoluzione siderale sarà più lunga , e siccome in 27*, 3ai l’equi- 
nozio retrograda di 5 ", 732 (arco percorso dalla Luna in 6", 80), 
così la durata della rivoluzione siderale sarà = 27* 7 h 43' 1 1", 52. 

1 1 3 . La rivoluzione della Luna rapporto al suo nodo deve essere 
minore della rivoluzione periodica, perchè retrogradando il nodo, la 
Luna lo torna ad incontrare prima di essere ritornata all' equinozio , 
supponendo che in un qualche tempo coincidessero la Luna, l’ equi- 
nozio , ed il nodo ascendente. Per trovare poi la durata della rivolu- 
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zinne della Luna rapporto al nodo 

sia la rivoluzione periodica della Luna espressa da ... T 

la rivoluzione incognita rapporto al nodo Pf 

il moto diurno retrogrado del nodo n 

(•póndi in N giorni avrà il nodo retrogradato di . . . . N n 

e P arco , che la Luna dovrà percorrere per ritornare al nodo in virtù 

del suo moto tropico sarà — 56o" — N n. Avremo quindi la propor- 
zione T : 36o • : N : 36o — Pf n , donde rilevasi N = — ^ . 

36o n T 

Se ora clóamiamo t il moto diurno tropico della Luna ( osservando 


che t — 


56o\ 


Tt 


— , , avremo N — — 

TJ 


« 4- 


r (— 7 + T") 


Ponendo pertanto 

/ = 1 3” io' 35", o3 = 790', 5838 ; n = 5' io",64 = 3, 177S 
troverassi N = 27% stasa — 37*' 5’ 1 5' 35", 8. 

1 1 4 • Per ultimo la rivoluzione media della Luna rapporto al Sole, 
ossia l’intervallo medio fra due consecutivi novilunj, o fra due conse- 
cutive simili fasi della Luna , è più lunga della rivoluzione tropica , 
giacché il Sole c la Luna si muovono verso la medesima parte . 

Se rappresentiamo per S la rivoluzione della Luna rapporto al 
Sole , chiamando s il moto diurno tropico del Sole , e t il moto diur- 
no tropico della Luna , si otterrà ( ragionando come nel nuiu- preced. ) 

T f s s* s* \ 

S = = T i -) — - — (- — -f- — . . . J , sostituendo per s, t, T 

t 

i loro valori ottiensi S — ag’, 55o5885 , ossia S = 29* 1 a h 44' 2", 85 . 

À questa rivoluzione, clic riconduce i novilunj e le fasi lunari dassi 
il nome di rivoluzione lunare sinodica, od anche mese lunare si- 
nodico . 

Questa rivoluzione è quella che ci viene direttameute somministrata 
quando si paragonano gli ecclissi lunari antichi (le sole osservazioni 
fatte dagli antichi Astronomi con qualche precisione) con le osserva- 
zioni degli ecclissi ai nostri giorni. 

La quantità media , di cui la Luna allontanasi giornalmente dal 

• • « 56 o° o • / // 

Sole nell’ ecdòtica è = — — = 12’, 190749 — 1 2’ tP 26", 70 , che 

Ò 

appellasi moto diurno sinodico, a cui aggiungendo il moto diurno 
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tropico del Sole formcrassi il moto diurno tropico della Luna, che 

S o tra servire a trovare le altre rivoluzioni medie , delle quali abbiamo 
nora parlato. 

CAPITOLO xn. 

Della figura dell’orbita della Luna; sua eccentricità , 
molo dell’ apogeo , e sue principali disuguaglianze . 


D« 


opo di aver determinato la posizione del piano dell’ or- 
bita lunare rapporto all’ ccclittica , c la durata delle sue medie rivolu- 
zioni tropica, siderale c sinodica, passiamo a vedere come le osserva- 
zioni ci conducano alla scoperta della sua vera orbita . 

A tale oggetto noi supporremo di avere una serie di longitudini e 
latitudini osservate per una o più rivoluzioni sinodiche della Luna ri- 
dotte a corrispondere ad uguali intervalli di tempo , come di a 4 in 
54 ore, o meglio ancora di 1 a in ia ore. Noi supporremo inolu'e, 
clic queste osservazioni siano tali, quali sarebbero vedute dal centro 
della terra , quantunque osservate alla superficie , riservandoci al capi- 
tolo seguente di esporre le correzioni, che alle osservazioni devonsi 
fare per ridurle al centro della terra . Ciò premesso , couvien ridurre 
ciascuna osservazione al piano dell’ orbita lunare . 

(Fig. 5 a) Sia Y NL l’ ccclittica . Y' N l il circolo massimo della 
sfera celeste determinato dal piano dell’ orbita lunare, iV il nodo ascen- 
dente, la cui longitudine A Y = fi è già conosciuta. Ad un dato 
istante sia la Luna in l; la sua latitudine osservata sarà IL, e la sua 
longitudine Y L. Prendasi nell’orbita della Luna un punto Y tale che 
sia Y'N — YIV = SI- Al punto Y / sogliono gli Astronomi riportare la 
posizione della Luna nell’ orbita , la quale sarà così determinata per 
l’arco Y 'li a cui dassi il nome di longitudine nell'orbita. Ponendo 
/ Z = X , Y L ~ L , Y'l—P , avremo dal triangolo IN L per deter- 
minare P l’equazione cos (P~~fl) — cos X cos (L — fi) , donde facil- 
mente rilevcrassi la longitudine P nell’orbita. 

ì 16. Egli è più comodo determinare P mediante le sole longitu- 
dini osservate, servendosi dell’angolo N già precedentemente determi- 
nato. In fatti ponendo l’angolo N = i, il triangolo rettangolo LNL 


dà tang (P — SI) = tang ^ 


■SI) 


cos 1 


la quale confrontata coll’equazione 
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tang x = mtang y (Trig. IV ) darà m = — 1 — ; 0 = i — ung' + j, 

cos ( 1 -4 -tw 

e quindi dalla serie ( 5 ) si otterrà 

P = L tang’ ♦ i sen a (L — fi) -+• $ (tang 1 1 i) sen 4 (Z — fi) -f- ce. 
Posto successivamente i = 5 “ o' . . . 5 ’ 1 6' , che sono i suoi limiti estre- 
mi, otterremo iu numeri (riduceudo i coefficienti a secondi) 

(i) P = L- f- 6' 33 ", a sen a (L — Q) -f- o", 4 sen 4 (L—fl) 

(a) P = L -+■ 7 1 6 , 7 sen a (L — fi) o , 4 sen 4 ( L — fi) 

Non si commetterà pertanto un errore molto forte (trascurabile in 
una prima approssimazione) se supporremo fisso il piano dell’ orbita 
lunare, c ridurremo all’orbita le osservazioni, assumendo l’inclinazione 
5 “ g' . Trascurando inoltre 1 ’ ultimo teimiue , che non arriva giammai 
ad mi secondo, avremo prossimamente P=L-\- 6'57"sen a (L — fi). 

117. Avendo scritto i valori di P in una serie, vi si aggiungano 
eziandio i corrispondenti diametri apparenti della Lnna , e si prendano 
le successive dilVercnzc dei valori di P , le quali esprimeranno la ce- 
lerità angolare diurna della Luna . Avremo occasione di osservare : 
1 .* che quando queste differenze vanno aumentando , aumentano pure 
i diameui osservati, c viceversa} 2.° che essendo massima la celerità 
giornaliera della Luna, è massimo eziandio il diametro; quando quella 
è minima, questo pure è minimo; 5 .” clic quando la celerità angolare 
uguaglia il moto medio , il diametro ha pure all’ incirca un valore medio 
fra il massimo ed il minimo. Laonde con ragionamenti analoghi a quelli 
da noi praticati nella teoria del Sole conchi uderemo , che la Luna de- 
scrive nel determinato piano un’ orbita rientrante avvicinandosi ed al- 
lontanandosi in essa successivamente dalla terra . Dimostreremo al modo 
stesso che la figura della curva dalla Luna descritta è all' incirca quella 
di un’ ellisse , la periferia della quale è in modo da essa percorsa , che 
la sua celerilà angolare vada all’ incirca aumentando C diminuendo in 
ragione inversa dei quadrati delle distanze, donde concluderemo che 
le aree percorse dai raggi vettori sono proporzionali ai tempi, o per 
lo meno non molto si allontanano da rpiesto rapporto . 

Chiamcrassi apogeo il punto dell’ orbita più lontano dal centro della 
terra (situata in uno dei fochi dell’ellisse), e chiamerassi perigeo il 
punto piti vicino. La posizione dell’apogeo e del perigeo vicn deter- 
minato dalla posizione della Luna quando essa ha il minimo ed il 
massimo diametro , oppure la minima e la massima celerità . 

1 1 8. Diamo ora i valori numerici approssimati degli elementi del- 
l’ orbita ellittica della Luna dedolti da queste considerazioni . 
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( Fig. 20) Rappresemi Y A P il circolo massimo, il di cui piano 
contiene l’orbita della Luna, c sia T il suo centro, che dobbiamo al 
tempo stesso riguardarlo come centro della nostra terra , e come uno 
dei focili dell’ ellisse EBN percorsa dalla Luna . Y sia il punto , da cui 
si contano le longitudini nell’orbita, A l’apogeo, P il perigeo del- 
l’orbita lunare. L’arco A Y determina la longitudine dell’apogeo lu- 
nare , a cui aggiungendo 1 80’ si ha la longitudine del perigeo . Assu- 
masi per unità di misura la metà dell’ asse maggiore E N , e pougasi 
l’ eccentricità ’= e , cosicché Li distanza apogea ET sia = i -f-e, c la 
distanza perigea T N = 1 — e ■ 

Frattanto il massimo diametro della Luna osservato iti N = 35 ' Su'* 
ed il minore osservato in E 29 3 o 

Siccome poi i diametri di un medesimo oggetto sono fra loro iu 
ragione inversa delle distanze , cosi avremo 
t -f- e : 1 — e : : 33 ' So” : 29' So", donde ricaveremo 


C — 3 '*° 


3780 


o, o 635 


Pertanto l’ eccentricità dell’orbita lunare è molto maggiore dell’ ec- 
centricità dell’ orbila solare , non essendo quest’ ultima che circa 0,0 17; 
donde ne risulterà per la Luna una equazione del centro molto piit 
considerabile . Combinando ora la forte celerità media della Luna colla 
grandezza dell’ equazione dell’orbita si vedrà il motivo, per etti essa 
va sottoposta a variazioni cosi notabili nella sua celerità giornaliera. 

1 1 9. L’ apogeo ed il perigeo dell’ orbita lunare non sono fissi nel 
cielo stellato , giacché la Luna non trovasi avere il minimo cd il mas- 
simo diametro sempre alla stessa longitudine nell’ orbila, ma si avanza- 
no da occidente verso oriente con moto pressoché uniforme, compiendo 
la loro tropica rivoluzione in g anni circa, o più esattamente iu 
3231 * 8 11 3 .|' 57“, donde risulta che il moto diurno dell’apogeo lunare 


è = 6' 4i", 07. 

La rivoluzione della Luna rapporto all’apogeo (a cui dassi il no- 
me di rivoluzione anomalistica ) è più lunga della rivoluzione tropi- 
ca, e chiamando n il moto diurno dell’apogeo, T la rivoluzione tro- 
pica della Luna , A la rivoluzione anomalistica cercata , t il moto diur- 
no tropico , otterremo con ragionamenti simili a quelli del §. 1 1 3 


A 


3 60 T 
36 o— nT' 


ovvero A — 
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dalla qual formula, sostituendo i valori di T, n, t, si otterrà 
A = 27 *, 5545704 — 27 * 1 5 h 1 8 ' 35" . 

La rivoluzione anomalistica della Luna serve a calcolare l’ anomalia 
media della Luna, ossia l’angolo, di cui la Luna si allontana dall’a- 
pogeo in un dato tempo t in virtù del suo moto mc<lio. Chiamata z 
l’anomalia media della Luna ad un dato tempo t decorso dopo il pas- 
saggio per l’ apogeo , ed A la durata della rivoluzione anutualistica , 

. -te • 56o 1 

avremo A : 3oo : : t : z = — - — . 


In latti nel tempo t la Luna col suo moto tropico percorre da oc- 
cidente verso oriente uu arco = — ^ , e 1 ’ apogeo si avanza nella 

stessa direzione di n f; quindi alla fine del tempo t si troverò la Luna 

,. , 36o t f(56o — n T) 36o t 

distante dall apogeo di un arco = nt— — 


T 


a motivo di A = 


3Go T 
36o — n T' 


120 . Movendosi la Luna in un'orbita ellittica, e descrivendo in 
essa il raggio vettore aree proporzionali ai tempi , potremo alla fine del 
tempo t determinare la posizione vera della Luna nella sua orbita me- 
diante quelle stesse formule , di cui ci siamo serviti nella teoria del 
Sole per deiei-minare l’anomalia vera, ed il raggio vettore, data essen- 
do l’anomalia media. 

. Sia adunque , come nella teoria del Sole , % l’ anomalia media alla 
fine del tempo f, principiando a contarlo da un passaggio determinato 
della Luna per il perigeo; v l’anomalia vera corrispondente; e l’ ec- 
centricità dell’ orbita lunare ; E 1’ anomalia eccentrica ; r il raggio vet- 
tore. Avremo per determinare E, v ed r le seguenti equazioni (§. 5i) 

36o t „ 

(,) * = — = E — e seti E 

Ai 


( 2 ) tang i v 


= [/ 7 Z^ U " 8 * ^ (5) ri 


1 — e' 


■ e cos v 


alle quali si potranno applicare tutti quei compcndj di calcolo che si 
esposero nella teoria del Sole. 

Determinata l’anomalia vera e , si sommerà con la longitudine del 
perigeo corrispondente alla fine del tempo t, e si avrà la longitudine 
della Luna nella sua orbita. 

Egli è più comodo ed anche più spedito determinare v eoi mezzo 
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della sene assegnata nel parag. 56 , che ridotta a numeri ponendo 
e = o, o 635 darà 

t> = a-+- 7" iG' aa'' sena 1 7' 18" sen a *-(- 57" sen 3 z-f- sen 4 «... 
dalla quale si può con somma facilità dedurre una tavola , che ad ogui 
valore di z somministri il corrispondente valore di v . 

Scolio. Siccome il valore di e, la posizione ed il moto dell’apo- 
geo, e quindi quello anche del perigeo, sono stali determinati colle 
osservazioni dei diametri, così poco si può cornare sulla loro esattezza; 
e perciò nel seguente problema esporremo il metodo di determinare 
con maggior precisione questi elementi dell’ orlata lunare. 

Problema . Avendo tre Longitudini vere osservate in uno stesso 
mese , e ridotte all’ orbita , determinare con maggior precisione gli 
clementi dell'orbita lunare già prossimamente noti. 

1 □ 1 . Noi supporremo che il moto medio lunare , ed il moto del 
perigeo siano ben conosciuti, cosicché dalla loro parte nou si possa 
temere errore sensibile nell’ intervallo di mi mese , e nel tempo stesso 
che l’ eccentricità , e la longitudine del perigeo siano così prossimi al 
vero da poter somministrare, senza errore sensibile nella equazione del 
centro, i termini dipendenti da e e 1 .... Posto ciò siano le tre 
longitudini veto date le ne corrispondenti longitudini del 

perigeo ir, ir -f- m , ir m ' . Siano inoltre gl’ iutervalli di tempo fra 
la prima e la seconda, e ha la prima e la terza osservazione t, t ' . 
Rappresentato il molo diurno trupico per n , le tre longitudini medie 
corrispondenti saranno p , p n t , p n t' . Indichiamo inoltre le 
tre anomalie vere per v , v , v" -, e le tre anomalie medie corrispon- 
denti per z, z ' , . Sarà evidentemente 

v — l — ir , v = t — ir — ni, v" = l" — ir — m' ;■ 
z—p — ir, z=p • — ir -f -nt — m , z"=p — ir + nt — m . 
Poste queste denominazioni riprendiamo la serie sopraccitata 

( e ! \ 5 1 5 

c = i+ l te ] sen i-j — -e' sen a x -| e 5 sen 5 * -f- . . . 

' 4 / 4 13 

Riguardando come conosciuti senza errore sensibile i termini dipen- 
denti da e’, e', e’'... li ridurremo a numeri per ogni osservazione, 
c li supporremo respettivamente uguali ad r, r , f " . Avremo quindi 
pelle tre osservazioni le Ue seguenti equazioni 
l — ir = /> — ir - 1- 2 e sen (p — ir) -4- r 

t — ir — m=p — o:-\-nt — m -q- aescn (p — ir-f-nf — m) -f- r 
l" — ir — ni =p — ir -| -nt' — ni -(- a e sen ( p — ir -\-nt' — ni) 4- r" 
dalle quali dovremo dedurre i valori delle tre incognite p , ir, e. 
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A tale oggetto si sottragga successivamente la prima equazione dalla 
seconda e dalla terza, e ponendo per brevità 

j t — l — n t — r -+ - r t' — l — n ( — r" -(- r 

4 sen * (n t — m ) ’ 4 sen * (n t ' — to') 

ed inoltre p — = z , n t — m — a, n t‘ — m = a' , avremo 

e cos + e cos ( s f a! ) = A' 

Per dedurre da queste due equazioni i valori di c , e di z faremo uso 
dell’ artifizio già adoperato al §. a 5 ; si aggiunga cioè, e si sottragga 
all’arco sotto il segno di coseno una quantità A. Fatd poi gli oppor- 
tuni sviluppi si troverà 

e cos (A — fa) cos (3 -4- A) -f- e sen (A — fa) sen (r-f- A) = A 
e cos (A — f a) cos (z-f-A) -f- e sen (A — f a') sen (* -+- A) = A' 
donde deducesi facilmente 


e sen (z -f- A) = \A cos{h — fa') — A’ cos (A — fa)} : senf (a' — a) 
ecos(s-t-A)— { A' sen (A — fa) — A sen (A — fa')} : senf (a' — a) 
che, a motivo di A arbitrario, somministrano molte formule, fra le 
quali comodissime al calcolo logaritmico sono le seguenti 
1 .* Pongasi A = f a , avremo 

, . , , , A cosi (a' — a) — A' , . 

(,) e sen (s -t- f a) = - QÌ( ^_ a) i 00 ecos(, + fa) = ^ 

dividendo la prima per la seconda si otterrà tang(z-f-fa), e quindi 
sarà uoto z-j- la, e perciò dopo di che le equazioni (1), (a) 
danno il valore di e, il consenso delle quali somministra una riprova 
all’ operazione . 

3.* Ponendo del pari A = f a , otterremo 
A — A' cosi (a' — a) ... 

(3) esen(*-|-fa) = — ’ i (4) e cos (3 f a') = A 

le quali somministreranno al modo stesso 3 ed e. 

3 .* Una comodissima soluzione si otterrà ponendo A = ^(a'-f-a) 
perciocché allora otterremo le due seguenti equazioni 


( 5 ) e sen {2 -4-7(0’ 

(6) e cos } * - 


7 («'-!-«)} = (A — A') cos — a) : senf (a' — a) 
7(0' -+-«)! = ( A -f- -A') sen j(a — a) : sen f (a' — a) 

J At 

dalle quali si ha tang { « ±(«' -f- a) } r= — — cot i (a'— -a). 

A — f— A 

Conosciuto 3, col mezzo delle equazioni ( 5 ), (6) troverassi P eccen- 
tricità e. 

voi- t. ao 
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iaa. Scout». Avendo determinato con le formule precedenti l’ ec- 
centricità dell’orbita lunare, e la posizione del pei igeo, adoperando 
tre osservazioni, che abbraccino all' incirca tutta l’orbita della Luna, si 
calcoleranno di nuovo nel valore di v i coefficienti di seu z , sen a z ec. , 
e così si potià ad ogni istante conoscere l' anomalia vera, data essen- 
do la media. Confrontando le longitudini osservate con le longitudini 
calcolale si troverà che il calcolo differisce notabilmente dalle osserva- 
zioni ora in più ed ora in meno , donde potrassi a primo aspetto de- 
durre, che la sola equazione del centro non è bastante a rappresen- 
tare con qualche precisione i movimenti lunari. Facendo gli stessi 
confronti per molte rivoluzioni sinodiche della Luna, ed osservando 
l’ andamento degli errori, tosto tuio potrà accorgersi, che ritornata la 
Luna «alle stesse posizioni rapporto al Sole, e rapporto al suo perigeo 
hanno luogo presso a poco le stesse differenze fra l’osservazione ed il 
calcolo. Laonde convicn concludere , che la supposiziono del moto el- 
littico non è sufficiente a rappresentare i movimenti lunari, ma che 
conviene ammettere delle altre irregolarità dipendenti dalla posizione 
del Sole , e del pciigeo si lunare , che solare . Tolomeo , Keplero , 
Ticonc furono i primi a sentire la necessità di queste nuove correzio- 
ni , ed a forza di confronti numerici istituiti con molta sagacità per- 
vennero a scuoprire tre equazioni principali ( cosi chiamarono essi 
quelle correzioni), le quali rappresentavano bastantemente i moli lu- 
nari . Chiamando v 1 auomalia vera delia Luna calcolata nell’ ellisse , 
J) la longitudine media della Luna, 0 la longitudine media del Sole, 
* l'anomalia media della Luna, si trovò empiricamente che la longitu- 
dine della Luna nell’ orbita espressa per P è all’ incirca rappresentata da 
P=v — f- or — (— i* 2 o' 5 o"seu {a(D — 0 ) — z\ -f- 3 5 ' 6 " sen 3 (J> — 0 ) 
ti' io" sen anorn. media di 0 . 

La prima di queste equazioni , che è la più forte , ha ottenuto presso 
gli Astronomi il nome di evezione, e si ristabilisce per gli stessi gradi 
c periodi dopo 5 1 1 r g 1 ' 26’ . La seconda cliiamasi variazione , la quale 
dipendendo dalla distanza media della Luna al Sole si ristabilisce in 
ima mezza rivoluzione sinodica della Luna , vale a dire in 1 4 ' 1 3" 1 5 o' 
circa. La terza correzione chiamasi equazione annuale, e si ristabili- 
sce dopo una rivoluzione anomalistica del Sole. 

123. Gli angoli scritti sotto il segno trigonometrico seno , dai quali 
dipende la grandezza dell’ equazione ad ogni istante , sono dagli Astro- 
nomi chiamali argomenti dell equazione . Essi sono espressi in fun- 
zione delle longitudini medie del Sole e della Luna , e siccome si 
l’ una che l’ altra aumentano proporzionalmente al tempo , cosi possono 
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essi riguardarsi come funzioni del tempo. Segue di qui il metodo di 
scuoprire dopo quanto tempo un’ equazione ricondurrà le stesse corre- 
zioni; egli è evidente, che essa riconduce le stesse correzioni quando 
l’argomento ha aumentato di 56o°. Prendiamo ad esempio l’ argomento 
dell’evezione. Sia n il moto diurno tropico della Luna; « il suo moto 
diurno anomalistico , cd s il moto diurno tropico del Sole . La quan- 
tità , di cui giornalmente aumenta 1 ’ argomento dell’ evezione è 
=. 2 n — a s — — et ; e quindi il numero dei giorni opportuni , perchè 

egli aumcnd di 36o“ sarà dato da — — — , ove sostituendo i 

2/1 — 2 s — ti 

valori di n , s ed a. espressi in gradi si avrà il periodo dell’ evezione 
sopra indicato. 

124 . Le tre nominate equazioni sono le sole, che ritrovate furo- 
no dagli antichi colla sola osservazione . Ma dopo la scoperta dell’ at- 
trazione universale , molte altre ne indicò la teorica , le quali introdotte 
nelle tavole lunari le ricondussero ad una tale esattezza , che è appena 
lecito desiderarne una maggiore, e l’esimio accordo della teorica colle 
osservazioni fui ma al tempo stesso la più bella conferma dell’ attrazione 
universale. La stessa teoria ha spiegato mirabilmente alcune piccola 
anomalie, o vogliamo dire irregolarità perii idtcbc osservate nella latitu- 
dine della Luua , in virtù delle quali l’ inclinazione dell’ orbita lunare 
sembra oscillare fra i limili di 5" o’ , e 5° 16 ', ed ha determinato le 
correzioni da applicarsi alla latitudine calcolala mediante l’ ìuclinuziono 
5° 9 ' per ottenere le vere latitudini della Luna . 

125. La precisione apportata alle tavole lunari ha fatto eziandio 
scuoprire un altro fenomeno singolare, ed è che i mod medj della 
Luna, del nudo c del perigeo non sono costami. Si è trovato che il 
moto medio della Luna si va accelerando di secolo iu secolo , mentre 
il moto medio del nodo e del perigeo va ritardando . Sebbene tali ac- 
celeramcnd siano molto piccoli , pure alterando il moto medio si sono 
successivamente accumulati i loro ineremend, e da principio scoperà 
colle sole osservazioni dal celebre Hallev, verilicad successivamente da 
alni Astronomi di somma riputazione, furono finalmente dal celebre la 
Place con somma felicità spiegad dietro le leggi dell’attrazione univer- 
sale . Lcco come coll’ osservazione si pervenne a scuoprire l’ accelera- 
mento del moto lunare , ed il ritardo del moto dd nodo e del perigeo . 

Immaginiamoci di avere tre o quattro buone osservazioni della Luna 
ridotte all’orbita ad epoche mollo fi a loro lontane, come di 5o in 5o 
anni . Corrispondano queste ai tempi T , T“ , T" ridutd ad una stessa 
epoca, ed a uu medesimo meridiano, c vengano iudicalc per P', P”, P'". 
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Sia ora generali nenie s l’anomalia media in un’ osservazione ; or la 
longitudine del perigeo , E l’ equazione del centro , S la somma di 
tutte le disuguaglianze periodiche dovute all’ azione combinala del Sole 
e della terra. Sarà P = x-+-'n-+-E-ì-S, e quindi la longitudine 
media z ir = P — E ■ — S , essendo P dato dall’osservazione; E 

ed S con molta esattezza conosciute, in quanto che esse non dipen- 
dono che dalle sole equazioni periodiche. Quindi se nella longitudine 
media z -f- ir rimarrà qualche incertezza , essa sarà dovuta al moto 
medio mal conosciuto. Formisi pertanto per ogni osservazione la quan- 
tità z -f- or . Avremo cosi per gl’ indicati tempi 


T 

#JV/ 

T" 


z or' = M' 
i" -4- or" = M" 

-+- or"' = M '“ ; ec. 


„ . .. M" — M’ 

Se le quantità ~~ r j 


M“' — M" 

rjyr/ 


esprimenti il moto medio 


diurno lunare sono uguali, allora esso sarà uniforme; in caso diverso 
varierà col tempo . Questa variazione esiste effettivamente , ed è stata 
trovata lentissima , e soltanto sensibile in un mezzo secolo , od in un 
secolo , c perciò gli è stato dato il nome di variazione secolare . Ora 
essa non può essere proporzionale al tempo semplice , perchè allora 
non presenterebbe che mia correzione al moto medio , in virtù della 
quale egli diventerebbe o assolutamente maggiore, od assolutamente mi- 
nore . In fatti posto il moto medio = n , e le differenze dei tempi 
T"— 7 V = f', T'" — T"=t" ec. avremo evidentemente M '= M’-\- n t\ 
M'" — M" 4-nt". Se dunqu.' la variazione secolare fosse proporzio- 
nale al tempo semplice , sarebbe la sua correzione della forma ut', 
u' t" ec. , e si sommerebbe con n t‘ , n t" ec. Conviene adunque am- 
mettere una variazione secolare, la quale aumentar faccia il molo me- 
dio in ragione delle potenze superiori del tempo. Porremo pertanto 
generalmente 

M" = M -+- n tf -4- u tP -h fi f’ H-... ; M'"= M" -4- n t" * t"’ 0 

e formeremo così tante equazioni, quante sono le osservazioni date ad 
epoche lontanissime meno una , dalle quali ricaveremo i valori dei 
coeflicienti indeterminati n , u, fi. 

Si è cosi trovato, che dilaniando L la longitudine media della 
Luna al i Gennajo i 8oo ; m il moto medio per un secolo ; n il tem- 
po da decorrere dopo il 1 8oo espresso in secoli c parti di secolo , la 
longitudine media alla fine del tempo n è 

— L -4- m n i o", 2067 n ‘ 4- o", 00 1 854 n * 
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il tempo n avanti il 1800 dovendo essere considerato come negativo. 
Vi è dunque una reale accelerazione nel moto medio della Luna pro- 
porzionale al quadrato dei secoli, la quale è circa di io", 2 per 100 
anni. 

126. La teoria generale dell’ attrazione dimostra , che questa for- 
mula ricavata dalle osservazioni non è che approssimata, e che collo 
svolgersi dei futuri secoli una tale accelerazione a poco a poco dimi- 
nuirà finché si riduca ad un reale ritardo . 

Si è scoperto del pari una diminuzione nel moto del perigeo lu- 
nare , che risulta circa tre volle maggiore dell’ accelerazione del moto 
medio , ed un ritardo secolare nel moto retrogrado del nodo , che è 
0,735 dell’accelerazione dello stesso moto medio . La teoria di la Place 
spiegando a meraviglia queste variazioni secolari del nodo e del peri- 
geo dimostra, che eziandio queste lentissime variazioni sono sottoposte 
ad un periodo di molti secoli , e per questa ragione 1’ osservazione 
non ce le ha potuto presentare sotto la loro vera forma, poiché la 
storia dell’Astronomia non risale ad epoche cosi lontane da poterci som- 
ministrare osservazioni tali , in cui il periodo di queste variazioni sia 
stato esaurito . I nostri tardi nepoti potranno verificare col fatto le 
nostre congetture , ed ammirare lo sforzo dell’ umano ingegno che ha 
saputo svelare il secreto , nel quale la natura sembra aver voluto oc- 
cultare i più alti misteri del sistema del mondo. 

CAPITOLO XIII. 

Della paralasse e del diametro lunare. 

127. debbiamo supposto fino ad ora, che tutte le osservazioni 
astronomiche fatte alla superfìcie terrestre venissero ridotte al cenno 
della terra. La correzione che loro conviene applicare pel Sole e pei 
pianeti è sempre di pochi secondi; por le stelle fisse è affatto insen- 
sibile, come si dimostrerà altrove; ma per la Luna può arrivare ad 
un grado, ed anche oltrepassarlo; perciò è necessario indagare la na- 
tura di tal correzione, ea esporre i metodi dagli Astronomi praticati 
per applicarla alle AB, e declinazioni osservale, non che alle longi- 
tudini e latitudini. 

{Fig. a 3 ) Rappresenti a tale oggetto A TB il globo terrestre, A 
il luogo dell’osservatore; Z il suo zenit, e l’orizzonte sia rappresene 
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tato in A S perpendicolare ad A Z . Sia la Luna , in virtù del suo 
moto diurno, giunta iu L ; dall’osservatore iu A è riportata in C nel 
ciclo stellato lungo la linea A L , e dal centro della terra iu l lungo 
la linea CLl. L’arco 1 1 , ossia l’angolo ILI clic lo misura (giac- 
che per la immensa distanza del ciclo stellato può L riguaitlarsi come 
centro di esso) chiamasi paralassc , e dagli antichi appellnvasi diffe- 
renza d' aspetto . Esso è ancora uguale all' angolo , sotto del quale un 
osservatore al centro della Luna vedrebbe il raggio A C della uosU'a 
terra . 

128. Si comprende facilmente da questa definizione, clic l’ effetto 
della paralasse è tutto compreso nel piano del triangolo A LC , ed iu 
virtù di essa non declina la Luna nè a destra, nè a sinistra del me- 
desimo piano , e siccome questo piano passa lungo A C perpendicolare 
all’orizzonte, la paralassc produrrà tutto il suo efictto in altezza la- 
sciando ad ogni istante gli azimut inalterati. Ne segue ancora che in 
virtù della paralasse le altezze degli astri vengono diminuite, c le di- 
stanze degli oggetti dal zeuit per lo contrario saranno aumentale. Quindi 
se si sarà osservata l’altezza c l’azimut di un astro alla superficie della 
terra, per ridurre l’osservazione a quella che si farebbe al centro C 
di essa, basterà aumentare l’ altezza di una quantità uguale alla para- 
lasse A L C . 

1 29. Ciò posto , sia 

la distanza apparente Z AL dell’astro L dal zenit z = af 
la distanza vera ZC L veduta dal centro della terra = a 

la paralasse, ossia l’angolo Z. — P 

il raggio A C della terra sia essa sferica o no . . = r 

la distanza L C dell’astro al centro della terra . . = d 

Nel triangolo A LC avremo scu a' : scn p : : d : r, donde deducesi 

p 

scn p = — sen d . Ora anche nel caso , in cui l’ astro L è la Luna , 
non oltrepassando l’ angolo p i G , si potrà seoza errore sensibile 

porre sen p = p } quindi si avrà in generale p — — sen a' . . . ( t ) 


Coroll. I. Posto a' — 90* , ossia posto l’astro L all’orizzonte ap- 
parcntcmcnie , sarà p = - , e perciò la paralasse orizzontale , tutte 

le altre cose essendo uguali , è la più grande . Da ora innanzi indi- 
cheremo la paralasse orizzontale colla lettera *K , e colla lettera p la pa- 
lliasse di altezza, cosicché sarà e p = nt sen a' = tt cos alt. appar. 
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CoRot.L. Il, Cresce la paralasse orizzontale coll’ aumentare il raggio r 
della terra , o col diminuire Li distanza d dell’ ostro dal centro della 
medesima . Per una stessa distanza d, la paralasse è massima (piando 
sarà r massimo . Si dimostrerà , quando tratteremo della figura della teiTa, 
che essa è uno sferoide ellittico , prodotto dalla ti vola?, ione di un’ellisse 
intorno all’asse dell’ equatore , c che la massima sezione ha luogo al- 
P equatore terrestre. Cosi i raggi dell’ equatore terrestre sono i più 
grandi , c quindi la paralasse orizzontale all’equatore è più grande che 
in qualsivoglia altro luogo della guperfìeie teiTestre. Chiameremo para- 
lasse equatoiiaJc la palliasse orizzontale all’ equatore , e la indicheremo 
colla lettera ai. Ponendo pertanto il raggio dell’ equatore terrestre = i. 


i r 

sarà a = — , c or = — —r a. Quindi ottonassi la paralasse orizzon- 
d d 

tale per un qualimque luogo della lena moltiplicando la paralassc equa- 
toriale a per il raggio corrispondente ad esso luogo. 

Scouo. La figura della terra è quella di uno sferoide ellittico di 
rivoluzione, p d il rapporto degli assi che meglio sembra soddisfare alle 
osservazioni è di 553 : 354- Donde si vede che i raggi terrestri po- 
chissimo fra loro differiranno , e si potranno sempre porre = i , a 
meno che non si desideri somma precisione . Nelle tavole lunari si 
dauno per ogni grado di latitudine calcolad i valori di r, col mezzo 
dei (piali dalla paralasse equatoriale si deduce la paralassc orizzontale 
corrispondente ad un dato luogo, c noi pure nella figura della terra 
daremo la fonnula opportuna al calcolo dei valori di r per le diverse 
latitudini . 

i 3o. Vorrebbe ora l’ordine naturale, che si passasse all’esposizio- 
ne dei metodi opportuni per determinare la paralasse lunare; ma sic- 
come vi è un legame strettissimo fra la paralassc lunare ed il suo dia- 
metro apparente , così ci faremo in questo luogo ad esporlo . 


( Fig . a5) Sia il semidiameu-o della Luna veduto da C = X 
il semidiametro app. veduto da A quando trovasi in Z, = §' 
il raggio del globo lunare espresso in semidiametri 

della terra sia rappresentato da — % 

la distanza L C della Luna dal centro della terra . . = d 
la sua distanza L A dal punto A = d 

<T 

Si avrà dietro i principj di ottica $ =* — , V 


Quindi dividendo 
a 


una per l’altra 


ì 


d 

d' 


Ma il triangolo L A C ( ritenendo le deno- 
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turnazioni degli articoli precedenti ) porge 
d : d : : sen a : seu a : ; sen (a -(- p) : sen a . Avremo pertanto 

S' sen (a_|_ n) sena' . . , . , 

-r- = — = - . Apparisce da questa equazione , che 

o sen a sen (a — p) 

il diametro della Luna aumenta a proporzione che essa va inalzandosi 
sopra 1* orizzonte , e si vede al tempo stesso qual sia la legge del suo 
aumento . 


Avendosi ora 8 = 3 , ir = 3 , se ne deduce 3 — 3 — costante . 
d d • 5 g 

Laonde il rapporto della paralasse orizzontale al raggio lunare , qualun- 
que sia la distanza della Luna dal centro della iena, è costante, e de- 
terminato una volta con tutta precisione data un metodo facilissimo di 
riconoscere la paralasse orizzontale , quando sia noto il semidiametro 
veduto dal centro della terra. Un tal rapporto dietro le determinazioni 
del signor de Lambre è = 3 , 6641 , cosicché si avrà sempre 

3 = ^ = 3, 6641. 

1 3 1 . Si può eziandio esprimere la paralasse orizzontale ir per mezzo 
del numero A, e del diametro apparente 8' osservato in una distanza 

1 , , *Tf**,, * * B sen a 

a dal zenit. In tatti 1 equazione supcriore — = 

8 sen (a' — p ) 

j. * sen (a — p) sen p cos a' 

dà 5 = 5 , ossia 0 = 6 cos p L S . 

sen a sen a 

Ora a motivo di sen p = sen ir sen d , trascurando nel secondo 
membro le quantità di terzo ordine , avremo B = 8' — ir B' co» a '. . . ( 1 ) 
Moltiplicando questa equazione per A , ed osservando che ir = A B , 
A B 7 

otterremo . . . ir =s — — — A B' — (A 8T cos a' -4 (2} 

i+Al cosa J J 

dalla quale equazione deducesi la paralassc orizzontale , quando siasi os- 
seivato il semidiametro apparente 8', e d’altronde conoscasi il rap- 
porto A . 

t 3 a. L\ equazione (1) ci dà ancora 

8' ss = B -4- ir B cos a ' -4- ec. , donde rilevasi , che l’ au- 

i — ir cos a 

mento del semidiametro lunare inalzandosi la Luna sopra l'orizzonte è 
sempre una quantità piccolissima di secondo ordine rapporto a -tt e 8. 

Se si suppone la Luna all’ oiizzonte , sarà a' — 90’, e perciò 
8' = B • Quindi trascurando le quantità piccolissime di terzo ordine , il 
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diametro oiizzontale della Luna è uguale al diametro vero veduto fili 
centro della terra ; per questa ragione sogliono ancora gli Astronomi 
dare a questo il nome di diametro orizzontale . La differenza può 

ascendere a o", 5, come facilmente rilevasi dall’cquaz. 5 _ scn { a — 

scn a 

che nel nostro caso diviene S = S'cos / jr. 


i55. Passiamo ora ad esporre i metodi, che devonsi porre in opera 
per determinare la paralassc orizzontale ad un tempo qualunque, e quindi, 
medi nts rosservazionc diretta di 8' per quello stesso momento, trove- 
remo il valore di A . Esporremo due diversi metodi in questa ricer- 
ca, il primo dei quali puh sempre porsi in opera da un solo osser- 
vatore , cd il secondo richiede due osso natoli lontanissimi , c situali 
sotto lo stesso meridiano terrestre. 


Metodo I. Siansi osservate le AR, e le declinazioni del centro 
della Luna nel meridiano per quattro o cinque giorni consecutivi , e 
siasi iti uno di essi (per cs. nel primo giorno) osservata eziandio la 
distanza apparente della Luna dal zenit , quando era in una piccola al- 
tezza sopra l’orizzonte. Supponiamo inoltre, che tanto le distanze dal 
zenit osservate nel meridiano, quanto quest’ ultima distanza dal zenit 
siano state corrette dall’ effetto della rifrazione , cosicché contengano il 
solo effetto della paralasse. Domandasi la paralassc orizzantale per il 
momento dell’osservazione fatta fuori del meridiano nel primo giorno. 

Corrispondano le osservazioni della lama nel meridiano ai tempi 
siderali t, t ' , t", t'"} le AR della Luna, ossia i tempi ridotti in gradi 
siano et, et', oc", oc'"; le declinazioni osscivate nel meridiano conte- 
nenti la paralassc 8,8', 8", 8"'. Egli è evidente, che saranno le AR 
osseivate libere dall’ effetto della paralassc, perchè nel meridiano (essen- 
do questo pcipondicolaie all’ equatore ed all’orizzonte) la paralasse si 
fa tutta iu altezza , ed il suo effetto non altera che le sole declina- 
zioni, le quali saranno minori delle vere di una quantità uguale alla 
paralasse ili altezza competente alla distanza apparente della Luna dal 
zenit, che è = L — 8, L essendo la latitudine dell’ osservatore . 

( Fig. 55) Posto ciò, sia HZ R il meridiano, Z il zenit, P il 
polo dell’ equatore , Il O R l’ orizzonte razionale dell’ osservatore . Siasi 
nel primo giorno osservalo la Luna in l nelle vicinanze dell’ orizzonte 
ad un tempo siderale t. Col mezzo dell’ interpolazione, dalle osserva- 
zioni fatte in questo c nei successivi giorni al meridiano si deduca 
l’ AR vera della Luna , clic porremo = a , c la declinazione affetta 
dalla pnralasse d’altezza nel meridiano, che indicheremo per d. Se iu- 
vou. i. ai 
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Nielleremo per p' la paralasse d’ altezza corrispondente alla distanza 
L — d, la declinazione vera sarà — d-{-p' . Sia per lo stesso tempo 
L il luogo vero incognito della Luna nel suo verticale. Sarà ZPL 
l’angolo orario della Luna = i 5 r — a ; dovendo questo sempre ugua- 
gliare l’arco di equatore fra il meridiano ed il circolo di declinazione 
che passa per il luogo vero dell’astro. Pongasi ora Z P = qo — L; 
la distanza apparente della Luua dal zenit Zl = Z'; la sua distanza 
vera Z L = Z\ la distanza vera della Luna dal polo PL = 90 — d — p'; 
l’ angolo orario Zj P L — 1 5 r — a = P ; la paralasse orizzontale al 
tempo t sia = -7T ■, la paralasse di altezza L l = p. Avremo 


p — Z' — Z = ir scn Z' -, quindi tt = 


Z' — Z 


(-) 


che 


<■// 
seu Z 

e tutta la difficoltà è ricondotta a determinare il valore di Z 
tra nel numeratore. 

Il triang. ZPL dà cos Z = sen L sen (d-pp^-p cos Zi cos (<L-|-/>') cos /*, 
la quale equazione, trascurando le terze potenze di p' , si riduce alla 
seguente 

cos Z = sen L sen d -(- cosZ cos d cos P-\-p'(stnL costi — scndcosLcosP) 
— - i p‘‘ (scn L sen d cos L cos d cos P) . 

Pongasi ora sen L scn d -j- cos L cos d cos P = cos z , sarà s noto , e 
poco diverso da Z . In seguito facciasi 

sen L cos d — sen d cos L cos P = A -, A — i p cos s = B 
Avremo cos Z = cos z -p B p' . Ora osservando , che si ha 

= -*• sen (Z — d), la precedente equazione tosto si riduce alla se- 
guente 3 sen t (z — Z) sen f (Z -4- z) = B tt scn (L — d) , e trascu- 
rando le terze potenze di i (Z — *), avremo Z=s — Bnnm {L~—d) 

scn i (Z-l-z) 

Sostituendo questo valore di Z nell’ equazione (1), c ricavandone il 

B scn ( L — d) ^ 


valore di ir, otterremo or = (Z' — z) : ( sen Z 
« ' 
ovvero, riponendo per B il suo valore 


SCI! i (Z -t- s) ■ 


(Z' — z) 

r senZ' — SCC ;7 t; — —(scnLcosd — se nd seni cosi 5 — ' ir>,PA KL 

Per dedurre da questa equazione il valore di ir, si calcolerà z; quindi 
nel denominatore si assumerà Z = z , e trascurando il termine molti- 
plicato per ir, si troverà un primo valore di tt , mediante il quale si 
calcolerà il valore di Z , e si sostituirà poi da capo nel denominatore, 
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lenendo ora conio eziandio del termine moltipllcato per <jr. Si otterrà 
in tal guisa un valore di or più approssimato del precedente, a cui 
con un terzo calcolo nou si troverà quasi mai nulla da aggiungere. 

1 54 . Metodo DL Suppone questo secondo metodo due osservatori 
molto fra loro distanti , e situati sotto uno stesso meridiano terrestre , 
i quali osservino la Luna , o quell' astro di cui vuoisi determinare la 
paralasse orizzontale a) momento , in cui esso passa per il comune me- 
ridiano , e lo riferiscano ad una stessa stella fissa nel modo seguente . 

( Fig. 54 ) Siano A , li due luoghi situati sotto lo stesso meridia- 
no, come sono Berlino ed il Capo di buona speranza, o meglio an- 
cora Stuckoltu ed il Capo di buona speranza . Z , z' i loro zenit si- 
tuati in uno stesso meridiano celeste. L’osservatore in A riferirà la 
Luna L nel meridiano a) punto m del cielo stellato, mentre l’osser- 
vatore in B la riferisce al punto n -, veduta in vece dal centro della 
terra sarebbe riferita al punto r. 

Per determinare comodamente m n mediante l’osservazione, si os- 
servino non solo le distanze della Luua dal zenit, ma ancora le di- 
stanze di una stessa stella S dal zenit. Pongatisi le distanze osservate 
7j in = h , Z' n — h! , Z S = a, Z' S = a.' -, sarà m S = h — a , 
ti S = a — h -, e però m n — h h' — (a-\-a) — M. 

Ora essendo m n la somma delle paralassi di altezza dell’ astro in 
L pei due osservatori A , B , egli è evidente che chiamando per que- 
sto medesimo istante o la paralasse equatoriale , r ed r' i raggi A C, 
CD della terra, le paralassi orizzontali in A c B saranno «ir, a r , 
come sopra si è dimostrato. La pnralasse di altezza per l’osservatore 
in A sarà — u r sen h ; per l’ osservatore in B = *7 sen h ' . Quindi 
la loro somma m n = M = «1 (r sen h -{- 7 sen A'), donde rilevasi 


M 

r sen h -+- r' scu K 


(•)• 


Conosciuta così con l’osservazione la partisse equatoriale, si for- 
meranno tosto le paralassi orizzontali or,*/ per i due luoghi A,B. 
Se poi al tempo stesso i due osservatori avranno osseivato il diametro 
apparente della Luna, si potrà con molta facilità dedurre il rapporto 
che passa Ira la paralasse orizzontale, ed il diametro orizzontale della 
Luna , od anche fra la paralasse equatoriale ed il semidiametro orizzon- 


ti) Abbiamo supposto i due osservatori da una parte e dall* altra dell’ e- 
quatote; se fossero nello stesso emisfero si dovrebbe scrivere r sen h — r‘ sen A' 
in luogo di r sen A •+- r' sen A’ . 
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tale giusta i precetti del §. i 5o , e quindi dall’ osservazione dei dia- 
metri si potrà dedurre ad ogui istante la paralasse dell’astro. 

i35. Scolio I. Le paralassi determinate mediante l’osservazione 
con taluno dei metodi precedenti variano per la Luna da 53' 5i" fino 
a 61 ' ag" . Quindi la sua distanza al centro della terra varia fra 
65,84io e 55,gi64 semidiametri terresui. La distanza media della 
Luna al centro della terra sarà aduuque 59 , 87915 , ossia prossima- 
mente 60 semidiametri terresti! . 

Sopra al §. 1 ag chiamando g il raggio del globo lunare espresso 
in semidiametri terrestri , abbiamo trovato g — d ìi ( S il semidiametro 

orizzontale della Luna ) . Ma è d = — - — , S = ^ ° ~ ; quindi 

scn nr A A 


avremo g = — = = — circa. 

A 3 , 0041 11 

Essendo poi i volumi dei globi come i cubi dei loro raggi , sarà 

il globo lunare — del globo terrestre, cioè sarà la Luna circa 49 

1 33 i 

volte minore della terra nostra . 


. ” 6 . Scolio li. Il metodo secondo sopra esposto suppone che i 
due luoghi A, B siano precisamente sotto lo stesso meridiano. Se non 
ci fossero che prossimamente , si osserverà in uno dei luoghi , p. cs. A , 
la distanza dell’ astro dal zenit per due o tre giorni consecutivi ; quindi 
conosciuta in tempo la differenza dei meridiani, dal moto in declinazione 
rilevato dalle osservazioni si calcolerà con una facile interpolazione, qual 
esser deve la distanza dell’astro dal zenit sotto il meridiano che passa per 
B iu una latitudine uguale a quella del luogo A. Quest’ ultima distanza 
calcolala sarà quella che si dovrà prendere per h. Con questo metodo 
potranno fra loro confrontarsi le osservazioni fatte in meridiani molto 
distanti , massime se il moto diurno degli astri osserv ati in declinazione 
sia regolare . 

157. Esempio. Nel 1751 li a5 d’ Ottobre essendo il celebre astro- , 
nomo la Caille al Capo di buona speranza osservò Venere distante dai 
zenit di n' 21 ', ed il suo lembo settentrionale era più australe del 
paralcllo di b deU’aipiario di 7 ' 36 ", 3 . Nella stessa sera a Grecnwich 
Bradlcy osseivò lo stesso lembo di Venere nel suo passaggio pel me- 
ridiano distante dal medesimo paralcllo verso mezzodì di 7 ' 1 5", 3, e 
la sua distanza dal zenit era = 73 ° o'. La differenza dei due meridiani 
è = in tempo di t h t4‘ , essendo Grcenwich più all’ occidente . Brad- 
lcy osservò ancora, clic nell’ intervallo di a5 h 54' (differenza di due 
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passaggi consecutivi al meridiano) Venere si trasportava a settentrione 
di 17' a 5 ", o; onde dedueesi che in 1 h 1 /y il suo moto in declina- 
zione fu di 55 ", 9. Ora l’osservazione di Greenwich era fatta i h 
dopo quella del Capo di buona speranza. Dunque all’epoca di questa 
medesima osservazione essa , sotto il paralello di Greenwich , era distante 
dal paralello di b SKt di 7' 1 5 ", 3 -|- 55 ", 9 verso mezzodì, ossia 8' 9", a, 
e la distanza di Venere dal zenit sarebbesi al tempo stesso trovata = 7 5 ’, 1 J. 
Quindi l’arco m n = 8' 9", 2 — 7' 26", a = 45 ", o . Supposta adun- 
que la terra sferica, era allora la paralasse orizzontale di Venere 

= /p ’ ° — ; = 56 ", 74 . 

sen 12“ 2 1 7 -f- sen 73* x 7 

Osservata la paralasse orizzontale or, sarà la distanza d del pianeta 

. r 

dalla terra espressa per semidiametri terrestri = Che se vorrassi 

sen or 

espressa in parti della distanza media della terra dal Sole, come prati- 
care sogliono gli Astronomi , chiamata questa <7 avremo r = <7 sen 8' 7 , 8 , 

. .. , sen 8 ", 8 8", 8 , 8", 8 

c qmnui a = <7 = q . L, posto <7 = t , sani a = . 

sen or or or 

Nel nostro esempio la distanza di Venere dalla terra troverebbesi 
= o, 2 SgSo nell’ipotesi di q — t . 


Formule per calcolare l'effetto della paralasse nelle AR e 
declinazioni, come anche nelle longitudini e latitudini. 

1 58 . Appellasi paralasse in AR la differenza dell’.-//? di un astro 
veduta dal centro della terra e dalla sua superficie ; così pure la para- 
lasse in declinazione, in longitudine ec. è la differenza fra le due 
corrispondenti quantità vedute dal centro della terra e dalla sua superficie. 
Ricerchiamo l’espressione di questi effetti particolari della paralasse. 

Per giungere a formule generali, e nel modo più facile, riferiremo 
tanto La posizione della Luna , come anche dell’ osservatore a coordi- 
nate rettangole nel modo seguente . 

( Fig. 55 ) Sia C il centro della terra; C il luogo dell’osservatore 
alla sua superficie ; L il luogo vero della Luna nello spazio , c rap- 
presenti il piano della tavola condotto per C il piano dell’ equatore . 
CY la linea dell’equinozio di primavera; CB una liuea ad essa per- 
pendicolare nel piano stesso dell’ equatore . Per il punto C conducasi 
un piano paralello al piano BC Y , che prolunghisi (ino al cielo stellato , 
e rappresenterà esso l’equatore celeste apparente, il quale nel cielo stel- 
lato situalo ad una distanza infinita, sembrerà coincidere coll’equat. vero. 
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Posto ciò , <l;il luogo della Luna L si conduca una perpendicolare 
LM std piano del vero equatore BC Y, che taglici à l’equatore ap- 
parente in M' . Dai punti M , M' si conducano le perpendicolari MP, 
M' P sulle linee C Y, CY\ c pongasi CP — x ; PM=jr-, ML*=»-, 
C'P'—x'i MP'^fi M'L = z'. Avendo poi condotto le linee 
C' Mi C M' , CL, Ù L, pongasi PCM— AH vera di Luna = et ; 
L C M = declina/, vera di Luna = 8; LC=d P'CM' = AR ap- 
par. di D = a' ; M' C L = deeliuaz. appar. di J) = 2'; L C‘ = d' ; 
C C = r . Avremo evidentemente x = d cos et cos 8 ; r = d sen et co» 8 ; 
a = d scn 8 ; x — d cos ot' cos 5' j f = <i' sen et’ cos o'; *' = <Z' seu 8' . 

# y* 

Dalle ultime tre equazioni ricaveremo tang et' = ^ ; 


* , 3 , Z , r Z 

tang ò = — ; cos oi == — 7 sen et ; a ss 

a: ^ seu ò 

S’ indichino ora le coordinale del punto C rapporto all’ equatore 
vero per X, Y,Z , si avrà dalla Geometria x' — x — X, f -y - — Y, 
z — a — Z . Sostituiti questi valori in quelli di tang tt' , tang 8' , d , 
avremo 


CO un s K ' 



(a) tang 8' = 


z—Z 
x — X 


. z — Z 

cos «t = sen <t 


d = Z 

sen 8" 

Non resta ora che a determinare i valori di X, Y, Z relativi al 
luogo dell’osservatore. {Big- 56) A tale oggetto rappresenti C il cen- 
tro della terrai CAD il meridiano terrestre del luogo che passa per 
C-, Ji CY il piano dell’ equatore tagliato ad angolo retto dal meridiano 
luugo la linea C A ; R sia il punto dell’ equatore celeste , che si trova 
nel meridiano , c la cui distanza dall’ equinozio k = R Y = R C Y - 
Quest’ arco R Y è il tempo sidereo col-rispondente all’ istante , per cui 
si calcola, ridotto in gradi, ossia 1 ’AR del punto culminante. CCA, 
ossia ZR è la latitudine geografica dell’osservatore, se la terra con- 
siderar si vuole come sferica. Se poi considerare si vuole come sfe- 
roidica , l’ angolo C C A è la latitudine diminuita dell’ angolo che fa 
la verticale col raggio terrestre , che per brevità appellasi angolo della 
verticale . Questo varia per tigni latitudine , e trovasi ridotto in tavole 
fra le tavole lunari. Noi trattando della figura della terra nel secondo 
volume daremo le formule per calcolarlo . 

Posto quindi C C A = L, R CY = 8 , condotta C M perpendi- 
colare alla superficie dell’equatore, e quindi anche a CA, e dal punto 
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M condotta MP perpendicolare alla linea degli equinozi , sarà CP=X, 
P M = Y, C M = Z , C C = r . Quindi X — r cos L cos 8 , 
Y = r cos L sen 8 ; Z = r sen fi . Scrivendo ora nelle equazioni ( 1 ), 
( 3 ), (3) i valori di X, Y , Z , oc , y , 2 dividendo numeratore e de- 


nominatore per d, e ponendo — 


nr = seti di parai, orizz. , 


otterremo 


(1) lang et' = 


sen ot cos $ — -tt cos L sen 8 
cos et cos 8 — 'tt cos L cos 8 


(3) tang 8 ' = 


sen 8 — - 7 r sen Zi 


cos et cos $ — or cos L cos 9 
sen ò 


cosce = 


sen B — nr scn L 


sen et cos § — tt scn 0 cos L 


scn ot 


i3q. L’equazione (i) colle convenienti riduzioni dark 
scu et cos B — — nr sen 0 cos L 


scn et = 


cos ot =- 


{ cos * B — a nt cos L cos B cos (ot — 0) qr 4 cos * lì 
cos et cos $ — TT cos L cos 9 


l/ {cos’ 5 — a tt cos Z, cos 8 cos (et — 9) n r’ cos’ L\ 

valori clic sosiituhi nella seconda equazione danno 

sen 8 — tt scn L 

'tt' cos’ L\ ‘ 


tang V ; r- 

|/ {cos’ 8- 


quindi si deduce 
seti 8' = 


• 3 . ir cos L cos § cos (et — 9) ■ 
sen 8 — tt sen L 


j/ { i — a tt (sen 8 scn L cos 8 cos L cos (et — 9) -f- TT ' { 
ed introducendo questo valore nella terza equazione , otterremo 

d = d [/ { i — 3 'tt [sen 8 scn L -(- cos 8 cos L cos (ot — 0)] -+- tt’ } • 
1 4o. 1 precedenti valori di d e di sen 8' somministrano un mezzo 
molto comodo per calcolare il semidiametro apparente delia Luna iu 
un’ altezza qualunque sopra l’ orizzonte , c la paralasse in declinazione . 
In fatti dilaniando A , A' il semidiametro vero cd apparente della Luna 

per un istante qualunque, si ha (§. tag) — = — , perciò 


A' t 

A { i — a tt [sen 8 sen L -f- cosS cos L cos (et — 8)] -+- or’} 

Se per brevità pongasi il secondo membro di questa equazione 
= i ~t~ s avremo . . . A’ = A (i $) . . . (a) 
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Introducendo nel valore di sen X' la quantità i -f- s , avremo 
scu X" =•( i s ) seu X — TT sen L ( i -+- s ) , e quindi 

sen 5 ' — seu X = $ sen X — *7T seu L ( t s ) . 

Se si vorranno trascurare le tene potenze di X’ — X , di tt 
di s , le «piali saranno il più delle volte piccolissime, avremo 
s sen X — or sen L ( t s) 


X' = X + 


(*) 


cos f (X -f- X‘) 

donde si otterrà con molta speditezza la declinazione apparente 5', 
data essendo la posizione vera della Luna. 

La quantità s, che entra nelle equazioni (a), (l>) si potrà diretta- 
niente ottenere dall’equazione 

s = { i — a or [sen X sen L cos X cos L cos (et — fi) ] -f- Tt : — i 
la quale svolta iu serie, ponendo per brevità 
N — sen X sen L -4- cos d cos L cos (et — 8) , darà 
5 = or N — i or* ( 1 — 3 N‘) . . . (c) 
ove si può osservare, che la quantità N (supposta sferica la figura 
della terra) è il coseno della distanza dell’ astro dal zenit. 

1 4 1 • Se nelle formule del §. 1 poniamo il denominatore di 
scu ce' e di cos et’ = Q , otterremo , tolte le frazioni 

Q sen a = scu a cos X — or sen 8 cos L ; Q cos et' = cos a cos X n cos 8 cos L } 

dalle quali dcduccsi 

Q scu_(z' — a) = or cos L sen (et — 8); Q cos(a — ct)= cosX — or cos Z cos — 8) 

... . , . or cosi sen (et — 8) , _ 

e quindi . . . tnng (et — a) — —t ... UT) 

cos X — or cos L cos (et —8) ' 

la quale ci darà con molla speditezza l’ effetto della paralasse in AR. 

Si può ottenere dall’ equazione ( ri) una serie mollo convergente 
per la paralassc in AR. la quale trascurando al solito le quantità di 
terzo ordine, si riduce alla seguente (fingendo or ridotto in secondi) 

’ or cos L \ ’ sen a ( et — 8) 


or cos L 

■ A — sen 

cos X 


(* — 6 )- 4 -(- 


iX ) 

che con vantaggio potrà sostituirsi alla formula {et). 


aR" 


1 4a. L’equazione (ri) somministra un mezzo molto comodo per 
dedurre dall’ osservazione la paralasse orizzontale della Luua. Risulta 
in fatti da essa, che la paralasse in AR è = o, quando a = B, ossia 
quando la Luna ritrovasi nel meridiano , ed è massima quando 
et — 8 = 90' . Posto ciò si osservi per tre o quattro giorni consecu- 
tivi V AR della Luna, quando essa trovasi nel meridiano, c la sua de- 
clinazione apparente , sarà allora A = et . Quindi pougasi , che in mio 
di questi giorni , per cs. nel primo giorno , si osservi l 'AR et' della Luua 
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riferendola ad una qualche stella fissa allorquando essa i distante dal 
meridiano circa 6'. Per questo stesso istante che supporremo corri- 
spondere ad un tempo siderale = 8 , mediante le osservazioni fatte nel 
meridiano, coll’ interpolazione deducasi l’ascensione retta vera della 
Luna , la quale sottratta dalla osservata tc’ darà la paralasse in AR a'—— et, . 

In seguito mediante le declinazioni apparenti della Luna osservate 
nel meridiano , si deduca coll’ inteipolazioue la declinazione apparente 
8' per il tempo siderale 6 dell’osservazione fuori del meridiano ( 1 ). 
Sarà evidentemente 8 = 8' — tt scn ( L — 8'), e però 
cos 8 == cos 8' — scn (Z, — 8') seti 8 . Posta quindi la quantità 
a' — A = P , l’ equazione (il) darà 

P cos 8' 

< 7 f — — — « 

cos L scn (et — 6) — Psen 8' scn (Z, — 8 ) P cos L cos (et — 8) 

la quale svolta in serie , trascurando al solito le quantità di terzo or- 
ordine , porge la seguente espressione , in cui tutto è dato dall’ os- 
servazione , 

Pcos8' P‘ sen 3 8' scn {L — 8') P’ cos 8' cos (et — 8) 

cos L sen (ot — 8) 2 R" cos’ L sen* (« — 8) R!' cosPsen’(tt — 8) 

1 43. Cogli stessi ragionamenti si otterranno le formule opportune 
per determinare la posizione apparente della Luna rapporto all’ ccclil- 
tica. Anzi si potranno esse dedurre dalle precedenti cambiando V Alt 
e declinazione della Luna nella sua longitudine e latitudine; e le quan- 
tità 8 e L che rappresentano l 'AR e declinazione del zenit (o di quel 
punto , che li viene sostituito «piando la tetra è sferoidica) ,si cangie- 
ranno nella longitudine e latitudine del zenit. Se pertanto /, C, X , X' 
rappresentano le longitudini vera ed apparente , c le latitudini vera ed 
apparente della Luna; g la longitudine del zenit, h la sua latitudine 
otterremo A' , X' , l n 


TT = ■ 


(1) I + i 

(2) A' = A (1 

( 4 ) t = l- 


mcdianic le seguenti formule 
{ 1 — 2 Tr[sen h sen X -+- cos A cosX cos(Z — g-)] — 'ir' } ' 
, ... , , . isenX 1 — ”7r ( 1 s) sen h 

s ) ; 3 X=X-1 t 

1 w cos i (X -f- X') 


tr cos h 


sen 


, , , /tt cos li\ 

V—8) + ( =-) 

' cos X / 


tt cos h\ ‘ sen 2 (Z — g ) 
cos X J 2 R" 


(1) La quantità o~ qui introdotta non è la declinazione apparente, che do- 
vrebbe assolutamente aver luogo al tempo siderale 8 , non comprendendo essa 
la paralasse di declinazione a quell’ istante ; ma soltanto una certa quantità che 
corrisponde alle declinazioni apparenti osservate nel meridiano, e coll’ interpo- 
lazione 1 «condotte all’istante 0 . 

vol. 1 . aa 
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La prima di queste formule è la più complicata a calcolarsi in nu- 
meri. Essa si può per altro svolgere in serie, e trascurando le quan- 
tità dì terzo ordine , ponendo per brevità 

N = sen h sen X -f- cos A cos X cos (Z — g) — cos. dist di J dal zenit , 
si ottiene s = *7r TV — i or' ( i — 3 JV’). 

Riguardando X, ossia la latitudine della Luna come quantità di 
primo ordine , lo che è quasi sempre permesso , non eccedendo essa 
nel suo massimo valore 6“ , le formule precedenti si rendono nn poco 
più semplici, poiché nel secondo membro dell’equazione terza si può 
porre X' = X , e nel valore di s basta soltanto ritenere il primo ter- 
mine . Questa supposizione è sempre permessa nel calcolo degli ec- 
clissi solari. 

1 44 - 1 valori di sen & , cos ot' , tang et’ , sen V , tang S' dati nel 
§. 1 59 , cogli stessi cambiamenti danno gli esatti rapporti fra la posi- 
zione apparente , c la posizione vera della Luna relativamente all’ec- 
clittica. Gioverà qui esporli per comodo 


sen i = 


sen Z cos X — - tt sen g cos h 


j/{cos* X — 3 ir cosX cosA cos(Z — g) ir’ cos 1 A} 

„ COS l COS X TT COS B COS A 

cos t = — -2 , 

\/ {cos 1 X — 3 tt cosX cosA cos(Z — g ) -f. ir‘ cos' A} 

- . sen X — tt sen A 

tang X = 

y {cos’ X — -3 tt cos X cos A cos (Z — g) ir' cos' h] 


sen X — ir sen A 

-a ur f sen X sen h -A- ensX ens h f /_ 


_n.VI 1 ' 


TT cos A sen (Z — g) 
cos X — tt cos A cos (Z — g) 

Le quantità g , h sono dette volgarmente dagli Astronomi longitu- 
dine e latitudine del nonagesimo. Non essendo almo che la longi- 
tudine e la latitudine corrispondenti ad \xa' All determinata = 0, e ad 
una declinazione = L dovranno esse calcolarsi mediante i precetti del 
problema 11 capitolo IV , al quale oggetto comodissime sono per il cal- 
colo logaritmico le formule («'), (A'), (c') dello scolio li. 

Le formule degli articoli precedenti sono quelle stesse che furono 
da me date nella prefazione alle tavole del nonagesimo per l’ osserva- 
torio di Padova pubblicate nel 1807. 

i 45 . Le equazioni (1), (3), ( 3 ), (4) del §. precedente danno la 
posizione apparente della Luna per mezzo della sua posizione vera . 


tang (t — l) 
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Occorre talvolta di avere la posizione vera data per l’apparente Osser- 
vata . Si determineranno in tal caso le paralassi in longitudine e lati- 
tudine coi seguenti precetti. Si chiami per brevità P il deuomiuatore 
delle equazioni (t), (a); esse si potranno scrivere sotto la forma 
P sen l = seti l cos X — tt seti g cos h-, P cos l —cosi cos X — r ireos g costi 
dalle quali eliminando P, si ottiene cos X sen (1 — /) = or cos A seti (l — g). 
Questa equazione , trascurando i tenniui di terzo ordine , dà la para- 

> . , . „ , or cos A sen (l — g) , . 

lasse ut longitudine . . . l — l — > . , . (a) 

cos X 

L’equazione (3), ponendo per brevità Q = — a 'K N or’) 

porge Q cos K — P , e questa combinala con ie due superiori dà lo 
due seguenti , Q cos X' sen l — sen l cos X — or sen g cos A ; 

Q cos X' cos l = cos l cos X — or cos g cos A . Moltiplicando la prima di 
queste per sen t, la seconda per cosi, c sommando i prodotti si ottiene 
Q cos X' = cos X cos (/ — /) — tt cos A cos (t — g) . La quarta equa- 
zione dà Q sen X' = sen X — or sen A . Finalmente da queste due eli- 
minando Q si ottiene {osservando che cos (f — /) = i — -a sen' i(l — f) } 
sen (X'-X ) ——'ir cosX' senA -»* *7r scuX ' cos A cos (f-g)-t- a sen X' cosX sen ’ i (t—l) 
la quale in virtù dell’equazione («), trascurando i tenniui di terzo or- 
dine, facilmente si cangia nella seguente 


or’ tangX'cos’ h$er\'(t- g) 

TIP ~ 


(A) X'-X = - or cos X' sen A-t-or senX'cos A cos(f-g)- 

Mcdiante quest’ tdtima equazione si calcolerà prima il valore di X , poi 
dall’equazione (a) si dedurrà il valore di /. 


CAPITOLO XIV. 


Degli ecclissi e delle occultazioni . 
Ecclissi di Luna. 


t46. xVccadono gli ecclissi della Luna quando essa ò in oppo- 
sizione col Sole rapporto alla terra , ossia quando trovasi nei suoi pie» 
nilunj , e nel tempo stesso tanto vicina ai nodi , che la sua latitudine 
risulti minore del raggio del cono ombroso , che la terra lascia dietro 
di se. 

( Fig. 37 ) Rappresenti S il centro del Sole A A' ; T il centro 
della terra BE' pei il medesimo istante di tempo. Gli estremi raggi 
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solari A B , A' B' determinano con la loro direzione la posizione eia 
grandezza del cono ombroso BCB', il di cui asse STC è sempre 
situato nel piano dell’ ccclittica . 

Sia LL' una porzione dell’orbita lunare situata verso la sua oppo- 
sizione col Sole . Conviene immaginarsi questa porzione L L' elevala 
sopra il piano dell’ ccclittica , e situata in un piano a quello inclinato 
di circa 5 gradi . Se verso il punto // del plenilunio la latitudine della 
Luna è minore del raggio della sezione del cono ombroso, è forza 
clic essa o in lutto, o in patte s’ immerga nell’ ombra terrestre, e quindi 
allora avrà luogo l’ecclisse o totale, o parziale. 

1 4-7* Determiniamo prima di tutto il raggio della sezione del cono 
ombroso. Se L ( Fig. 38) rappresenta il punto, in cui la Luna prin- 
cipia ad immergersi nel cono ombroso della terra , sarà il raggio della 
sezione del cono ombroso veduto sotto l’ angolo L T H. Ora è evi- 
dente essere LTH— TLB — LCT. Frattanto per T condotta TF 
paralella ad ABC, sarà STF = LC T. Ora a motivo della picco- 
lezza di STF , potremo riguardarlo come uguale al suo seno, e 


quindi avremo STF — — -- ; ma — semidiametro 

1 ST ST ST ST 

T B 

apparente di Sole ; - — = paralasse orizzontale di Sole ; quindi se 
S T 


porremo il semidiametro apparente del Sole = d, la paralasse orizzon- 
tale del Sole — p , e l’ angolo TLB che rappresenta la paralasse 
orizzontale della Luna = or, l’angolo della sezione del couo ombroso 
= It, avremo B = or p — d, cioè sarà sempre la sezione del 
cotto ombroso della terra alla regione della Luna ugnale alla somma 
delle paralassi del Sole e della Luna diminuita del semidiametro solare. 

Scolio . Tale appunto sarebbe la misura della sezione del cono 
ombroso della terra, se attorno al verace cono ombroso non rimanesse 
in grazia dell’ atmosfera terrestre una forte penombra, in virtù della 
quale la luce della Luna va gradatamente diminuendo , e sparisce an- 
che prima che il lembo lunare abbia toccato il cono ombroso . In tal 
guisa la durata degli ccclissi è un poco più lunga che non sarebbe se 
fosse allontanata una tale penombra , e perciò , quando accordare si vo- 
glia il calcolo coll’ osservazione , è forza aumentare l’ampiezza dell’ om- 
bra. Dietro l’esame di molte osservazioni ha luogo un passabile ac- 


cordo fra il calcolo e 
cedente quantità; cosi 


l’ osservazione , qualora si aumenti di — la pre- 

6o 

noi riterremo , che il valore di li sia dato dalla 
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formula . . . i? = ~ ( or -{- /> — d) . . . (r) 
oo 

Posto ciò, passiamo alla soluzione del seguente 

Problema. Determinare le circostanze tutte di un ecclisse di 
Luna. 

148. Le cose principali che si desiderano in un ecclisse di Luna 
sono r.“ il tempo del suo principio e del suo (ine ; 2.” il tempo della 
massima oscurazione; S.° la quantità ecclissata del disco lunare. Per 
trovare una dietro l’altra queste quantità noi supporremo di aver cal- 
colalo con le migliori tavole astronomiche : 

1 .* 11 luogo del Sole al momento del plenilunio , ed il 'suo moto 
orario , che è sempre uguale al moto orario dell’ asse del cono om- 
broso . 

2° La longitudine della Luna al momento dell’opposizione, ed il 
suo moto orario . 

3 .° La latitudine della Luna al momento dell’ opposizione unita- 
mente al suo moto orario in latitudine. Si supporrà positiva la latitu- 
dine boreale , negativa la latitudine australe . Parimente si riguarderà il 
moto orario in latitudine come positivo se tende ad avvicinare la Luna 
al polo boreale; negativo se tende ad avvicinarla al polo australe. 

4 -" Supporremo inoltre di aver calcolato la paralasse orizzontale 
della Luna e quella del Sole unitamente al semidiametro orizzontale 
della Luna e del Sole. Di più assumeremo costanti i moti orarj della 
Luna e del Sole , come eziandio le paralassi orizzontali , ed i semi- 
diametri, giacché quantunque variino effettivamente da un’ora all’altra, 
pure le loro variazioni sono sempre molto piccole , c si possono tra- 
scurare trattandosi di ecclissi di I .una , le osservazioni dei quali sono 
sempre molto indecise a causa della penombra dovuta all’ atmosfera ter- 
restre , e di un’ alma specie di penombra , di cui parleremo qui sotto . 

Posto ciò , cerchiamo la distanza della lama all’ asse del cono om- 
broso per un numero t di ore dopo il plenilunio. 

Sia il moto orario della Luna in longitudine . . . = m 

il moto orario del Sole, che è sempre uguale a 

quello dell’asse del cono ombroso della terra. = ni' 


la latitudine della Luna in opposizione. . . . = h 
il suo moto orario -.. = /» 


Dopo un numero t di or? la longitudine della Luna avrà aumentato 
di m t , e l’ asse del coito ombroso si sarà trasportato verso oriente 
di ni t. Quindi la Luna si sarà allontanata in longitudine dall’asse del 
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cono ombroso di una quantità =s m t — m' t ; la latitudine nell’ messo 
tempo avrà aumentato di ri t , e sarà perciò — X -j- ri t . 

(Fig- 38 ) Se pertauto , alla Cue del tempo t dopo l’opposizione, 
T rappresenta il centro della sezione del cono ombroso fatta alla re- 
gione della Luna, - L'TC l’cccliitica, in cui sempre trovasi T ; L' L 
mia porzione dell’orbita lunare, presa TM = (m — m') C , ed elevata 
una perpendicolare L M, troverassi la Luna nel punto L , e sarà perciò 
L M — X nt . Quiudi posta la distanza L T del centro della Luna 
all’asse del cono ombroso = e, avremo 

= — to ') 1 f . . . (t) 

la < piale ordinata diviene { (m — to') 1 -+• n‘] t‘ 2 X ri t = e' — X' 
e risoluta rapporto a t porge 


t = 


-X ri ± 1 / X ’ 


• (e 1 — X‘) \(m — to')' -4- n’j 


-(*) 


(rn — to') ' n 1 

L’equazione (1) ci dà la distanza del centro della Lima all’asse del 
cono ombroso alla fine di t . 1/ equazione (2) ci somministra per lo 
contrario il tempo, in cui la distanza e ha un determinato valore; ed 
è chiaro, che il segno -|- darà l’ istante, in cui ha luogo la distanza e 
dopo F opposizione, cd il segno — F istante corrispondente alla stessa 
distanza avanti F opposizione . 

Si può dare alle due equazioni precedenti (1) e (a) ancora una 

forma piu comoda . In fatti ponendo tang et — . (donde si de- 

m — to v 

«’ . _ (to~ m')‘ 


duce sen* et = 


cos’ et — 


(w — to')’ 


(to — ni)' ri ’ ’ 
zione (2) diverrà 

■ X sen 1 et + sen et [/ e’ — X’ cos 1 et 


~)r 


equa- 


t = 


• ( 3 ) 


Se facciamo e = R -+- & , ossia alla somma del raggio della sezio- 
ne del cono ombroso, e del semidiametro orizzontale della Luna, avre- 
mo due valori di t che corrisponderanno al principio cd alla fine del- 
l’ecclisse lunare. Supponiamo che l’opposizione o istante del plenilu- 
nio abbia avuto luogo ad un tempo noto T. Accoderà 

_ X sen 1 ot -f- sen et l/ e’— X’ cos" et 

il principio dell ecclisse al tempo . . T — 


n 


il fine poi avrà luogo al tempo . . . T- 


Xsen'ot — senti l/e’— Xcos’ct 
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X sen' it 


Il mezzo dell" ccclisse avrà luogo al tempo T ■ 


n 


la durata dell’ ecclisse sarà . 


a sen a 


l/e’ — X cos'ct 


ritenendo sempre e = Jì -+- S . 

1 4g. Si cerchi ora il momento della massima oscurazione . Egli è 
facile a vedere , ciré per un tale momento la distanza dei centri e deve 
divenire la più piccola possibile . Ponendo pertanto 1’ equazione (5) 
sotto la forma (« t X sen’ et)’ = seti’ ut («' — X cos’ et) per ottener 

il minimo valore si ponga = o , ed avremo n t -(- X sen’ et = o , 

la quale porge t — — CP ; quindi la minima distanza sarà 

n 

e = X cos ± . Il mezzo dell’ ecclisse sarà pertanto anche quello della 
massima oscurazione. 


Allorquando la distanza dei centri in generale è = e, la parte del 
disco lunare immersa nell’ ombra è evidentemente = /<-)-§ — e • 
Quindi nella massima oscurazione la quantità ecclissala sarà 
= Jì -4- S — X cos k . 

.Sogliono gli Astronomi valutare l’ ccclisse per digiti , appellandosi 
digito il dodicesimo del diametro lunare , ossia il sesto del raggio . 
Quindi nella massima oscurazione il numero dei digiti ecclissali sarà 
„ (R -f- S — X cos et) 

= 6 s 

Tali sono le formule generali , dalle quali dipendono le circostanze 
tutte dell’ ecclisse . Da esse risultano i seguenti corollari. 

Coroli.. 1. Se posto e = R 8 risulteranno immaginari i due va- 
lori di t dati dall' equazione (3), non vi sarà ccclisse. Quindi perchè 
essa abbia luogo fa duopo che sia Jì 8 > X cos et . 

Coaoi.r.. II. L’ ecclisse si convertirà in un semplice contatto, se 
Jì 8 = X cosa ; e l’ ecclisse sarà totale, se Jì . 4 - 5 — Xcoset^>aS. 

1 5o. Scolio . ( Fig. 5n ) Avvicinandosi la Luna al cono ombroso 
della terra , uon pei-de la- sua luce tutto ad un tratto , ma si va gra- 
datamente oscurando , e tanto più , quanto più ad esso va avvicinan- 
dosi, e per una ragione contraria gradatamente va riacquistando la sita 
luce, quando sorte dal cono ombroso della terra, donde accade che 
incertissimi risidtano il principio cd il fine dell’ ecclisse lunare. Una 
tale incertezza si deve in gran parte ripetere dalla poca diafanità degli 


Digitized by Google 



lq6 

strati atmosferici circonvicini alla nostra terra, la <[uale è causa che 
molli raggi solari vadano perduti; ma piii ancora da una certa penom- 
bra , che avrebbe luogo anche non supponendo la terra circondata did- 
i’ atmosfera , di cui ora parleremo. 

Si conduca una linea G X Y tangente al globo solare ed al globo 
terrestre, come la figura 58 la rappresenta. E chiaro che un osser- 
vatore , il quale fosse posto dentro l’ angolo YQ L non vedrebbe la 
pane inferiore del Sole , e della parte superiore tanto meno ne sarebbe 
a lui visibile , quanto più alla ungente A B L si andrebbe avvicinando. 
Andrà pertanto successivamente la luce mancando dentro l’ angolo 
YQL, c perciò la Luna perderà gradatamente il suo splendore avvi- 
cinandosi al vero cono ombroso nell’ attraversare questa penombra. 
L’ ampiezza di questa penombra è = A Q G , ossia al diametro del 
Sole. Sarà pertanto il raggio della sezione dell'ombra e della penom- 
bra = nr — 1 - p -f- d , essendo quello dell’ ombra vera, come sopra mo- 
strammo = “7T — J— p d. 

Usi degli ecclissi lunari nella ricerca delle longitudini geografiche. 

1 5 1 . Allorquando la Luna incomincia ad immergersi nell’ ombra 
terrestre perde la sua luce per tutti gli abitatori della terra , che la ve- 
dono sul loro orizzonte . Se pertanto c’ immaginiamo due osservatori 
sotto due diversi meridiani , i quali notino il principio dell’ ecclisse , la 
differenza dei tempi, che si osserverà nei loro orologi ridotta in gradi 
a ragione di 1 5" per ogni ora, esprimerà l’angolo compreso nel polo 
terrestre fra i loro rispettivi meridiani . 

( Fig. 5g) Rappresenti in fatti QPEp il globo terracqueo, che si 
suppone concentrico alta sfera celeste. A e B siano le posizioni di 
due osservatori sotto i due meridiani PAp, PBp , i quali vedono 
contemporaneamente il principio dell’ ecclisse. E\ Q sia la sezione 
dell’ equatore celeste col globo terrestre, a cui dassi il nome di equa- 
tore terrestre. Y corrisponda all’equinozio di primavera, S il punto 
corrispondente aiì'AR media del Sole per il medesimo istante. 11 tem- 
po medio per l’ osservatore situato in II è rappresentato dall' arco q .9, 
mentre ES rappresenta il tempo medio per l’osservatore situato in A. 
Donde apparisca che l’arco Eq , ossia l’angolo al polo P è uguale 
alla differenza dei tempi medj contati dai due osservatori al principio 
dell’ ecclisse ridotta in gradi a ragione di t5” per ora. 

N c segue ancora dal precedente discorso, che se i due osservatori 
avranno osservato il fenomeno ad orologi regolati al tempo vero, od 
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anche al tempo siderale, la differenza dei tempi osservati ridotta in 
gradi a 1 5* per ora sotto i due diversi meridiani , dà Sempre l' angolo 
degli stessi compreso nel polo , o ciò che toma lo stesso l’ arco di 
equatore fra loro intercetto . Le stesse conseguenze hanno luogo , se ci 
serviremo del fine dell’ecclisse, oppure dell’ingresso o sortita di una 
medesima macchia nell’ ombra . 

i5a. La posizione di un punto nella superficie terrestre è cono- 
sciuta qualora si conosca la sua latitudine geografica, e l’angolo che 
il meridiano di questo punto fa con un altro meridiano stabilito a pia- 
cere, a cui dassi il nome di primo meridiano. Un tale angolo o l'arco 
corrispondente dell’ equatore appellasi dai Geografi longitudine geogra- 
fica-, cosi se PEp è il primo meridiano, la longitudine del puuto B 
è l’angolo APB, o l’arco Eq , che lo misura. Si contano le lon- 
gitudini da occidente verso diente da o” fino a 360*, quantunque al- 
cuni Geografi le contino da o* fino a 1 8 o‘ , distinguendo col nome 
di longitudini orientali quelle, che appartengono ai punti situali nell'e- 
misfero orientale del globo , c di longitudini occidentali le altre . La po- 
sizione del primo meridiano è totalmente arbitraria . Cosi alcuni Io fanno 
passare per l’osservatorio di Parigi, mentre altri lo fanno passare per 
il Pico di Teneriffa nell’isola del Ferro. Si riconosce il primo' meri- 
diano in una coita dall’ osservare quei punti, che hanno una longitu- 
dine = o . 

Premesse queste cose è facile determinare la longitudine di un punto 
rapporto al primo meridiano, o rapporto ad un altro, la cui posizione 
sia già conosciuta. Due osservatori notino il principio ed Q fine di 
un’ ecclissc lunare , non che l’ ingresso e sortita delle principali mac- 
clùc della Luna dall’ ombra terrestre, c riducano gl’ istanti notati dai 
loro rispettivi orologi al tempo medio, od anche al tempo sidereo del 
loro rispettivo meridiano. La differenza dei tempi osservati per una 
stessa fase ridotta in gradi, darà la differenza delle loro longitudini, on- 
de conosciuta la longitudine di uno di essi , tosto si farà nota l’ altra . 
Egli è poi facile a vedere, che quel paese il quale conterà minor nu- 
mero di ore è più occidentale . Se tutte le fasi coincidono a dare una 
stessa differenza di longitudini, lo che ha raramente luogo, si potrà 
credere di aver ben determinato la posizione del luogo| sconosciuto 
rapporto all’altro. In caso diverso, si prenderà il medio dei risultati 
ottenuti . 


Gli ccclissi di Luna furono già molto in uso per determinare le 
longitudini dei paesi, a motivo delia facilità del motodo e della loro 
frequenza. Ma perfezionatisi gli strumenti si osservò una grande incer- 
vol. l a3 
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tozza nella determinazione delle loro diverse fasi a motivo della penom- 
bra terrestre, e perciò sono ora quasi totalmente abbandonati, e ven- 
gono a ragione prefeiiti gli eeclissi di Sole, e le occultazioni delle 
stelle , le quali sebbene rìcliiedano moka falica nelle riduzioni , c calcoli 
numerici , pure essa è abbondantemente compensata dall’ accordo me- 
raviglioso , che presentano diverse osservazioni fatte con la precisione 
dovuta. 


Degli eeclissi di Sole . 

1 55 . Dopo di avere trattato con snflìciontc estensione degli eeclissi 
di Luna, ci resta a parlare di quelli del Sole. 

Gli eeclissi di Sole hanno luogo quando la Luna avvicinandosi al 
suo novilunio , ce ne toglie od iu tutto , od in parte la vista . Dipendono 
adunque tali fenomeni dalla posizione relativa dei centri del Sole , della 
Luna, della terra non solo, ma eziandio dalla varia posizione dell’ os- 
servatore stilla superficie terrestre. Quindi allorché il Sole è ecclissato 
per un osservatore in particolare , non convicn credere che lo sia per 
lutti gli «lutanti della tetra al tempo stesso, ed allo stesso modo, co- 
me accadeva negli eeclissi di Luna, ma lo è variamente giusta la di- 
versa loro posizione. Apparisce di qui, che per una completa teoria 
degli eeclissi di Sole convien risolvere i seguenti quesiti. 

1 In «piali circostanze avrà luogo l’ ceclisse di Sole nel novilunio . 

a.” A «piai tempo tale ceclisse avrà il suo principio o line, o si 

troverà in una fase determinata per la terra in generale senza aver ri- 

guardo ad alcun particolare osservatore . 

5 .* Quali osservatori della tetra vedranno i primi il principio ed 
il (ine dell’ ceclisse , ed in generale «piali osservatori ad un tempo de- 
terminato compreso fra i limiti dcU’ecclissc generale vedranno una fase 
determinata . 

4 «" Dato un osservatore particolare sulla superficie terrestre , deter- 
minare per il medesimo le circostanze tutte dell’ecclisse solare. 

Risponderemo successivamente a «picste domande, assumendo in 
quanto alle prime tre, clic souo di minor importanza, la terra come 

sferica, e «pianto all'ultima daremo le formule generali riguardando la 

tetra come sferoidica. Del resto coloro, che amassero in «juesto im- 
portante argomento una maggior estensione , dovranno rivolgersi ad opere 
più estese , e singolarmente all’ eccellente opera di Sejour. Traile ana- 
Ijrtique des mowements apparenls des corps celestes ■ Voi II. Pa- 
ris 1786 — • 1789. 
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Circostante generali degli ecclissi di Sole. 

1 54- Piima di accingersi all’ esame di queste circostanze generali è 
bene di osservare, che dipendendo esse dalla posizione rispettiva dei 
centri della terra , del Sole e della Luna , potremo , dietro i piincipj 
di meccanica , assumere i ccutri del Sole e della terra , come lissi nel 
piano dcU’ecclitlica, trasportando al centro della Luna i loro moti in 
senso contrario. Noi fingeremo pertanto la Luna animata nel senso 
delle longitudini in vicinanza del novilunio da una velocità angolare 
uguale alla differenza delle velocità della Luna c del Sole , la quale 
composta colla velocità della Luna in latitudine farà muovere questo 
coipo in un’ orbita fittizia , clic appelleremo orbita relativa , ed in 
questa ipotesi le posizioni relative dei centri di questi tre empi saranno 
le stesse che nel caso della natura. 

Premesse queste cose, siano ( Fig. ,|o) S, T i centri del Sole ST, 
e della tetra tri V O uua porziouc dell’ orbita relativa della Luna in- 
torno alla terra, che couvicu fingere in uu piano inclinato a quello 
della tavola di una quantità uguale all' inclinazione dell' orbita relativa; 
V segui l’ occidente , O l’ oriente , cosicché sia essa trasportala da V 
verso O . Si conducano la linea ST e le tangenti s t, st , St , come 
nella figura sono rappresentate . Se ora fingiamo la figura ravvolta in- 
torno all’asse ST. è evidente clic non vi sarà ecclisse , finché la Luua 
non entra nel tronco di cono descritto da Ss t T, c cesserà quando no 
sorte , poiché in questo spazio soltanto principia ad intercettale i raggi 
luminosi provenienti dal Sole. 

Giunta pertanto la Luna ad un punto M tale della sua orbita re- 
lativa, di modo che il suo disco sia tangente in N al tronco di cono 
S Ts t , il punto t della terra vedrà i due lembi in contatto , ed avrà 
principio l’ ecclisse generale . Pervenuta iu m , di modo che il disco 
lunare sia iutcrnameule tangente allo stesso cono , l’ osservatore situato 
in t (il quale a motivo della rotazione diurna della lena sarà ben di- 
verso dal precedente ) vedrà la Luna tutta sul Sole , ed avrà principio 
l’ ecclisse annidare, se pure sarà il semidiametro della Luna minore di 
quello del Sole. Essendo la Luna in jj. tangente alla linea it, e per- 
ciò al cono da essa descritto , l’ osservatore t vedrà ricomparire il lem- 
bo occidentale del Sole, e per gli altri osservatori sarà già ricomparso. 
Cesserà pertanto l’ ecclisse di essere tonde , ed iu conseguenza avrà 
dall’altra parte principiato ad esserlo, «piando la distanza dei centri del 
Sole c della Luna veduta dal centro della terra sia = S T fj.. 

Per ultimo , se la linea condotta dal cenu-o del Sole al centro della 
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Luna incontra la terra , allora quell’ osservatore situato in questo punto 
d’ incoutro vede il centro della Luna corrispondere al centro del Sole , 
e l’ecclisse appellasi centrale. Condotta pertanto la tangente Slt, c 
fatta ruotare intorno ad S T , perchè l’ecelissc sia centrale , dovrà tro- 
varsi il centro della Luna entro di questo cono, e perciò in l princi- 
pierà ad essere centrale per l’osservatore situato in t. 

Chiamando ora e l’angolo al ceuiro della terra compreso da due 
lince continuamente condotte ai ccuui del Sole e della Luna, è tacile 
raccogliere da ciò che precede, che 

l’ ecclissc generale avrà il suo principio o fine se e = S T M 
avrà principio o fine l’ ecclisse totale , «piando . . e = S T fx 

principierà o terminerà l’ ecclisse annularc quando e = STm 
per ultimo l’eccl. centrale principierà o terminerà se e = STI. 

1 55 . Esprimiamo ora questi angoli col mezzo delle paralassi e dei 
semidiametri del Sole c della Luna . Chiamisi , come uegii ecclissi di 
Luna, la paralasse orizzontale della Luna = or ; quella del Solc=p; 
il semidiametro orizzontale della Luna = S ; quello del Sole = d. 

Sarà l’ angolo ST M — STN -4- NTM = STs-+~s TN-\- NTM 
= S T s -+- tN T—ts T -4- N T M , ovvero STM = d- f-or — />-4-$. 

L’ angolo ST p. = STn -4- n T p = s Tn — s T S -4- n T u 
= T/it — Tst — sTS+nTfx, e quindi ST/x—n r — p — d- j-8. 

L’angolo STm = STN — NTm = STs + tN T—tsT—NTm 
= -4- or — p — S. 

Finalmente l’ angolo STI — Tlt — T St — nt — p . 

Risulta da quanto abbiamo dimostrato, che la distanza geocentri- 
ca e della Luna dal Sole sarà 

1.* pel principio c fine dell’ ecclisse generale = or— p -4.$-)- d 
a.* pel principio e fine dell’ ecclisse totale. . =nt—p-\-^ — d 
3 .* pel principio e fine dell’ ecclisse annidare = or — p — S-4-J, se S 
4-* pel principio e fine dell’ ecclisse totale. . = vr — p . 

Apparisce di qui al tempo stesso , che sarà impossibile l’ ecclisse se 
la minor distanza geocentrica della Luna dal Sole sia — -pp-d-\~t. 

1 56 . Egli è ora facile di determinare col calcolo le circostanze ge- 
nerali di un’ ecclisse di Sole. A tale oggetto noi supporremo di avere 
calcolato , mediante le tavole asuonomiche , l’ istante preciso T del no- 
vilunio per un dato meridiano , al quale istante la differenza delle lon- 
gitudini del Sole c della Luna è = o , e supponiamo che , ritenute le 
superiori denominazioui , sia inoltre 

la ladtudioe della Luna , supposta boreale = X 

il suo moto orario, positivo quando avvicina la Luna al polo boreale = n 
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t) moto orario della Luna in Itingiluiline m 

il moto orario del Sole in longitudine = m 

Ragionando , come sopra negli ccclissi di Luna , t ore dopo il novilu- 
nio , la distanza e della Luna dal Sole ( in quanto che i piccoli archi , 
di cui qui si tratta, si possono riguardare come lince rette) sarà data 
dall'equazione e' = (X -f- ni)' -j- (m — in')' t' , la quale, posto 

n , , — X scn’ et u* sen oc 1 / e‘ — X' cos' te 

tane ot - , dara t 

b m — m n 

Questi due valori di e determinano due istanti , nei quali la distanza 
geocenuica della Luna dal Sole trovasi — e, il segno inferiore dando 
un istante precedente il novilunio , ed il superiore un istante seguente 
il novilunio . 

Dando poi ad e i valori notati superiormente (§. i 55 ) avremo il 
principio e line dell’ ccclisse generale , totale , annidare ec. ; e. se per 
alcuno di questi valori di e, divenisse t immaginario, mancherebbe la 
iàse corrispondente. L’ ccclisse è impossibile se la latitudine della Luna 
nel novilunio è (tt — p -f- S ri) sec & ; e si cangcrà in un sem- 
plice contatto se X = (tt — p -f- ri -f- S) sec oc , ove chiaramente appa- 
risce essere <t l’ inclinazione dell’ orbita relativa. 


Il mezzo dell’ ccclisse avrà luogo al tempo T - 


X sen* st 


notato 


sotto il dato meridiano . Si dimostrerà qui , come negli ecclissi di Lu- 
na , che la minima distanza dei centri è = X cos et , e che il tempo 
della massima oscurazione coincide con quello del mezzo dell’ ccclisse . 
Risulta ancora di qui , che la quantità dell’ eccKsse generale in digiti 
G (tt — p -f- S ri — X cos et) 
ri 


sarà = • 


Ricerca dei luoghi , nei quali si osservano le diverse fasi 
di un ecclissc solare. 


1 57. Per rendere più facile la ricerca della posizione geografica 
dei luoghi, nei quali accadono le fasi particolari dell’ ccclisse so- 
lare , noi supporremo di aver costruita una tavola , la quale proceda 
di 1 o in 1 o' di tempo dal principio alla fine dell’ ccclisse generale , 
od anche tji 20' in 20', dalla quale si ottenga la distanza vera geocentrica 
della Luna dal Sole , come anche gli angoli che l’ arco di circolo mas- 
simo, su di cui essa si misura, fa con i circoli di declioazioue con- 
dotti per la Luna, e pel Sole. Ecco i precetti per la costruzione di 
questa tavola preparatoria. 


1 
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Sia ( Fig. 40 P il polo dell’ equatore, h il centro della Luna, 
S quello del Sole . La mentovata tavola deve porgere la distanza L S 
insieme con gli angoli in L ed in S. A tale oggetto si calcolino di 
20 in 2 o minuti le longitudini c latitudini della Luna, e la longitudi- 
ne del Sole , donde poi si deducano le ascensioni rette , e declinazioni 
corrispondenti. Basterà calcolare queste quantità di ora in ora, od an- 
che di due in due ore , e quindi coll’ interpolazione si dedurranno per 
gl’ intervalli intermedj. Nel triangolo PLS , conoscendo l’angolo in 
P a differenza di Alì di L ed S , i lati P L , P S , complementi 
delle declinazioui della Luna e del Sole , si potranno sempre dalla Tri- 
gonometria sferica calcolare le quantità ricercate . Siccome poi , nel caso 
degli ecclissi, le differenze ài Ali e di declinazione sono quantità pic- 
cole , trascurandone le potenze superiori alla prima , otterremo la se- 
guente semplicissima soluzione, la quale in siffatti calcoli porgerà sem- 
pre uu’ approssimazione bastante . 

Sia per uno dei fissati istanti 1 ’AR della Luna = a ; quella del 
Solo = et ; la declinazione della Luna = g-, quella del Sole = y -, la 
distanza L S —e, gli angoli in L , in di' = L, S . Sarà 
cos e = scn g scn y -f- cos g cos y cos ( et — a ) , donde deduccsi Gioii— 

. . , . 1 / cos g cos y seu* i f oc — a) 

mente sen i e = scn i ( y — g) 1/ i-j 2 ' - ' . 

r sen**(y — g) 

Siccome y — g , et— a sono quantità piccole, ponendo ♦ (y -f- g) = y 
la precedente formida si cambia nella seguente 

/ ,l/ («t — a)' cos 1 y' 

e=*(r-g)\/ Ty-^y- ' ,a 


quale ponendo 


(et — aìcosV , , V — g (et — a)cosy' 

tang q> = , darà e — - = i . 

y — g cos <p sen <p 

Avremo poi dalle formule di Gauss (t), (4) (Trig. XII ) , appli- 


cando le denominazioni al nostro caso, scn i (Z» — S)= 


Y—g 


= cos <p } 

C 

perciò i (L — S) = 90 — <p ; cos t (Z-f-5) = sen i (et — a) sen y j 
dalle quali facilmente si otterranno i valori di L , S. 

1 58. Preparata una tale tavola , ecco come potremo trovare la po- 
sizione dei paesi, che vedono il principio èd il fine dell’ indisse, non 
che di quelli, che vedono il principio e fine dell’ ecclisse totale, cen- 
trale, ed annidare. 

Considerando attentamente la figura 4o si vedrà, che il punto t 
è il primo a vedere il principio deli’ ecclisse solare, frattanto essendo 
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la linea ts tangente al globo terracqueo essa rappresenta l' orizzonta 
del punto t, c siccome la Luna trovasi all’ occidente del Sole, sarà 
questa la parte orientale dell’ orizzonte , sopra cui la Luna sarà sona 
per intero , ed ti Sole principierà a spuntare ; ed essendo la Luna tan- , 
gente al cono luminoso SstT, il raggio MN condotto al primo con- 
tatto sarà alla sua superficie normale , e prolungato incontrerà l’ asse 
S T. Perciò i punti M, iV, t, T, S saranno in uno stesso piano 
perpendicolare all'orizzonte, c quindi i centri del Sole c della Luna 
si umano iu uno stesso verticale, il Sole essendo all’oriente non an- 
cor sorto, c la Luua trovandosi tutta sopra l’orizzonte del luogo cer- 
cato. 

Del pari alla fine dell’ ccclissc totale la Luna sarà per intero tra- 
montata , cd il Sole toccherà col suo lembo inferiore l’ orizzonte di 
quel luogo, che vedrà l’ultimo contatto, essendo i centri di questi 
due astri in uno stesso vellicale. 


Con uno stesso ragionamento ci persuaderemo che quando la Luna 
sarà iu l, in m ed in fj. sarà in uno stesso verticale col Sole, cd 
idi’ orizzonte dalla parte d’oriente per il principio delle fasi a questi 
punti corrispondenti , ed all’occidente per il fine. 


1 5 g. Ciò posto, sia ( Fig. 4 1 ) Il lì l’orizzonte del luogo dato, 
pel cui meridiano sono stati calcolati i tempi delle fasi principali del- 
l’ecclisse, e la tavoletta descritta al §. 1 5 ^ . S il centro del Sole, X 
quello della Luna , essendo LS = tt — p -\-ìì d ■ Succedendo a que- 
st’ istante nel luogo cercato il contatto , sarà a b — T — p. Prolungando 
L S in modo che sia b V = 90 , sarà V il zenit del luogo cercato , 
il cui meridiano sarà in conseguenza P V . 

La sua latitudine sarà il complemento di P V , e l’ angolo ZP V 
sarà la differenza di longitudine col dato meridiano HPR, 

Nel triangolo PSV conoscendosi PS = 90 — y, S V — 90 -f- d, 
e l’angolo in S, si calcolerà PV e V P S , da cui tosto si otterrà 
y P Z . Poucndo PP= 90 — L , f PZ s=to e Z P S — — h =s an- 
golo orario del Sole (positivo all’ occidente del dato meridiano, e ne- 
gativo all’ oriente) avremo sen L = — scn y sen d -f- cos y cos d cos S ; 


!f!l § — “il — sen y cot S . Le quantità L cd & de- 


termineranno completamente la posizione del punto cercato. 


Che se non si aspiri a unta la precisione , si potrà porre SV = 90, 
ed allora avremo scn L — cos y cos S, cot (a — k) = •— scn y cot S , 
le quali formule si applicano eziandio alla ricerca del punto , che vede 
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primo l’ ecclisse centrale, totale od annidare, nei quali usi si ha sem- 
pre S V = 90 , o go ± d . 

Se l’angolo u risulterà positivo, il luogo cercato sarà all’occidente 
del dato meridiano ; in caso diverso sarebbe all’ oriente . Cosi se L è 
positivo, sarà situato nell’ emisfero boreale, e nell' australe se è ne- 
gativo. 

1 60. Indaghiamo ora la posizione geografica di quei luoghi , che ad 
istanti determinati compresi fra il principio e fine dell’ ecclisse centrale 
avranno un’ ecclisse centrale. Perchè l’ ecclisse sia centrale per un luogo 
determinato fa d’uopo che per esso le posizioni apparenti dei centri 
del Sole e della Lima corrispondano ad uno stesso punto del cielo, 
e quindi i loro centri veri si trovino in uno stesso verticale in tal di- 
stanza dal zenit, che l’ effetto delle paralassi annulli la loro distanza 
geocentrica . Posto ciò , sia ( Fig. 40 F" il zenit ricercato , L, S le 

. posizioni vere della Luna e del Sole; la loro comune distanza appa- 
rente dal zenit pongasi = Z , e l’ arco L S = e . 

La paralasse avvicina la Luna all’orizzonte di una quantità Trsen Z, 
ed il Sole di p sen Z ; quindi il centro della Luna viene avvicinato al 
centro del Sole di (or — p ) sen Z . Ma questo avvicinamento deve es- 
- sere per ipotesi = e ; duuque avremo (tt — p) sen Z = e , e perciò 

ry e 

sen Z = — . 

•tt — p 

Trovala così la distanza apparento del Sole dal zenit , avremo la di- 
stanza vera VS=-Z — p sen Z , e quindi nel triangolo VP S, co- 
noscendo VS, P S = 90 — y , c l’ angolo S dato dalla tavola per 
l’istante del calcolo, determineremo P V, e l’angolo VPS , donde 
coi precetti sopra riferiti otterremo la posizione geografica del luogo 
cercato . 

Segnando in una carta geografica i luoghi , che vedono successiva- 
mente l’ ecclisse centrale , si avrà la curva rappresentante sulla superfi- 
cie terrestre il cammino del centro dell’ombra lunare. 

161. La ricerca dei luoghi terrestri, i quali ad un istante deter- 
minato vedono il Sole e la Luna in mio stesso verticale a contatto, 
oppure in una determinata fise, non è più difficile di quella già espo- 
sta per gli ecclissi centrali. 

Supponiamo infatd che ricercliisi la posizione di quel paese, che 
ad un istante determinato vedrà il Sole e la Luna in uno stesso ver- 
ticale, avendo l’ ecclisse n digiti. 

In questa supposizione la distanza apparente dei centri sarà 
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=• </+ £ — kn d. Se ora rappresentisi per e la disianza vera dei cen- 
tri , per Z la distauza della Luna dal zenit , e per Z' quella del Sole , 
è fàcile di vedere, clic la stessa distanza apparente sarà espressa ezian- 
dio da e — ir sen Z -f- p seti Z' , ove sema errore sensibile in luogo 
• di p seu Z' si può scrivere p sen Z . Avremo pei tanto 
e — (ir — p) sen Z — d -f- & — *- n d , donde si trae 

6 — — ( d -+• 8) — f- -J u d _ ^ , , 

— . Se saia seu /< i , al dato istante 


seu Z ■ 


'ir — p 


avrà luogo la domandata fase per un luogo della terra; in caso di- 
verso sarà essa impossibile . Trovato poi Z, sarà Z'—Z — ir seu Z--±-e, 
valendo il segno supcriore avanti il novilunio , c l’ intcriore dopo il 
novilunio, se pure la Luna è. nell’ emisfero oriculaie del luogo cerca- 
to; il contrario accadendo per l’emisfero occidentale. • 

Ottenuto Z' — V S ( Fig . 4 1 ) si risolva colle solile regole il tri- 
angolo VP Si c da esso, mediante i precetti del §. i 5 <j , si uoverà 
la posizione geografica del luogo domandalo . 


1 6a. Abbiamo fili qui supposto i centri del Sole e della Luna iu 
uno stesso verticale, ed abbiamo assegnate le posizioni dei luoghi, ove 
si osscivano fasi determinale. Che se il Sole c la Luua non corrispon- 
dessero allo stesso verticale si determineranno colla Trigonometria age- 
volmente quei luoglii , clic ad un dato istante vedouo una fase deter- 
minata in una proposta distanza Z dal zenit , per esempio un’ ecclisse 
di n digiti. 

Sia {Fig- 4 a) Z il zenit del dato luogo, per cui è costruita la 
tavola ausiliarin, Z P il suo meridiano, P il polo dell’ equatore , P V 
il meridiano, V il zenit del luogo cercato, L, S i centri veti del 
Sole e della Luna , che in virtù della pai alai.se si trasportano in L', S' . 
La distanza apparente dei centri per 1 ’ osservatore V sarà 
L' S' — d — 8 — j nd . Ora preso l L 1 — S S* , a motivo della pic- 
colezza delle paralassi, sarà L' S = LS , cioè la distanza appaienti: 
dei cenili rimane scnsihilmcute la stessa , se , ritenendo fermo il Sole 
nel suo verticale, si là abbassare la Luna di ima quantità = alla dif- 
ferenza delle due paralassi di altezza. Si risolva ora il triangolo SU , 
in cui SL = e, Sl — d-{-ì — ?nd, LI — (ir — p) sen Z (differenza 
delle due paralassi d’altezza nella data distanza Z dal zeuit V ), c si 
determinino gli angoli in A’, L. Finalmente il triangolo sferico PLV, 
iu cui si conoscono P L complemento della declinazione della Luna; 
LV=Z, — or sen Z , l’ angolo V L P = P LS -+- S LI — 180', darà 
P V complemento della cercata latitudine, c l’angolo VPL, da cui 
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tolto ZPL angolo omiio doli* Luna pel dato meridiano, si anà la 
differenza di longitudine dei due zenit Z, Avrebbe condotto egual- 
mente alla cognizione del zenit V il triangolo P S in cui si cono- 
scono P S, S V , è l’ angolo P S P r , che facilmente scorsesi essere 
= — PSL -+- SLl} gli angoli PSL, PLS , i lati PS, PL essen- 
do dati dalla tavola ausiliana. 

Col mezzo degli esposti precetti, ponendo n — o, 7, — go* ,siot- 
teiTanno i paesi, che vedono il contatto all’ orizzonte , e quindi si po- 
tranno portare sopra di una carta geografica per formare le curve dei 
contatti. Noi non ci occuperemo della loro costruzione, rimandando i 
nostri lettori all' Astronomia del sig. de Lambie , ove questa teorica è 
mollo diffusa, ed illustrata con opportuni esempj. Solo osserveremo, 
che vi sono in generale due luoghi diversi, i quali vedono all’ora in- 
dicala la medesima fase, e nella stessa distanza dal zenit. In fatti 
( Fig . 45) se attorno alla linea LS si costruiscono due triangoli LmS, 
Lni S uguali al triangolo LLS della figura 42 , e se si prolungano i 
piccoli archi Lm, Lm‘ in V, V", di triodo che sia LV = LP" — Z , 
f\ V" rappresenteranno i zeuit di due diversi osservatori,! quali ve- 
dranno l' indicata fase. 11 zenit V si determinerà come sopra. Quanto 
al zenit P si determinerà dalla considerazione del triangolo sferico 
P L V , in cui P L, L V' sono uguali P I . , L 7 / "j c 1’ angolo 
PLV= 180 — PLm'= 180 — PLS-\-mLS. 

Egli è interessantissimo esporre nelle Effemeridi astronomiche que- 
ste generali circostanze degli ecclissi solari per avvertire e preparare 
gli osservatori dei diversi paesi . Siccome non si richiede in questi 
calcoli una somma precisione , cosi , determinata la via del centro del- 
l’ ombra sulla terra, le altre circostanze si potranno facilmente ricavare 
con un globo , o con apposite costruzioni geografiche , l’ esposizione 
delle quali troppo ci allontanerebbe dal nostro proposito , e troveransi 
con tutta chiarezza esposte nell’Astronomia del sig. la Lande, e nel- 
l'opera del sig. Lambert intitolala : Bcytrige zum Cebrauche der 
Matcmalik etc. Beri. 1770. f ol. II. 

Degli ecclissi di Sole per un luogo particolare 
della superficie teirestrc- 

1 65. Per due motivi può il calcolatore Occuparsi degK ecclissi di 
Sole per un luogo speciale; o vuole cioè col mezzo delle tavole astro- 
nomiche determinarne le circostanze per prepararsi ad una buona os- 
servazione, o vuole ricondurre lo circostanze osservate a calcolo per 
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confronlarle con le tavole astronomiche , e detcniriuamc il loro errore 
nella posizione della Luna. Nei due seguenti problemi racchiuderemo 
le regole da seguirsi si per l’uno che per l’altro degli esposti lini. 

Problema I. Esporre Le regole opportune per calcolare colle ta- 
vole astronomiche le circostante dell’ ecclisse in un luogo partico- 
lare della terra. 

Per la soluzione di questo problema fa duopo assegnare il tempo 
del principio e fine dell’ ecclisse , la massima quantità dell’ ecclisse , la 
posizione del punto del disco solare , in cui avrà luogo il primo con- 
tatto per potere a quello rivolgere l’attenzione pochi minuti prima ad 
oggetto di osservare l’istante preciso del principio. 

Noi supporremo perciò di aver determinato , mediante le tavole 
astronomiche, con precisione l’istante della congiunzione pel meridiano 
del luogo proposto, e di conoscere i.’ la longitudine vera della Luna 
in novilunio col suo moto orario per le ore precedenti, e seguenti; 
a.* la latitudine vera della Luna col sito moto orario; 3.° la paralasse 
equatoriale della Luna colla sua variazione oraria. Questa moltiplicata 
pel raggio terrestre dato dalle tavole per il proposto luogo forma la 
paralasse orizzontale; 4-* d semidiametro orizzontale della Luna col suo 
moto orario; 5.* la longitudine del Sole, che in congiunzione ugua- 
glia quella della Luna, col suo moto orario; 6.” la patullasse orizzon- 
tale del Sole , ed il semidiametro orizzontale del Sole , le quali quan- 
tità nel corso di poche ore rimangono sensibilmente costami. 

Avendo cou molta cura dedotto le precedenti quantità dalle tavole 
astronomiche, si domandi la distanza apparente dei centri del Sole e 
della Luna per un tempo t espresso in ore dopo il novilunio. Si cal- 
colino per questo istante le vere posizioni del centro del Sole e della 
Luna; lo che faciintente si ottiene, aggiungendo alle quantità determi- 
nanti le loro posizioni pel novilunio le rispettive variazioni orarie mol- 
tiplicate per t. . 

Sia per questo istante la longitudine vera della Lima = X ; la sua 
latitudine supposta boreale =/3; la sua parakssc orizzontale = rr ; il 
suo semidianteu'o orizzontale = X ; la longitudine vera del Sole = Z ; 
la sua latitudine , qunudtà per Io più trascurabile = b ; la sua paralasse 
orizzontale — p ; il suo semidiametro orizzontale = d . Sia inoltre la 
latitudine del dato luogo diminuita dell’ angolo colla verticale = L ; 
l ’ AR del mezzo dei ciclo — fi . 

Dietro i precetti esposti nel capitolo ODI si calcolino le longitudini 
e latitudini apparenti del Sole e della Luna. Chiamando perciò, come 
nel citato luogo, g ed h la Longitudine e latitudine del zenit coni- 
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sborniatiti ad nii* sili t= 6 , c ad ima declinazione L , 'ed indicando 
le quantità apparenti con le stesse lettere , ma accentuate , avremo rap- 
porto alla Luna (§. i45) 

. , or eos li seti ( X — c 1 

x — x -I SJ. 

cos fi — or cos h cos ( X ■ — g) 


— X -+- 


or cos h scn (X— g) f'Kcos h\‘ seri a (X — 


N s=r scn /i sen fi -f- cos h cos fi cos (X — g ), 
s = ir N — i or’ (i — 3 iV*) = ir N, prossimamente , 

p * e ‘in, s-=s ( , +< ). 

cos 

Quanto ai luoghi apparenti del Sole essi si ottengono da formule 
analoghe alle precedenti, purché in esse si cangi ir iu p, X in L, 
fi in b . Essendo poi , quando trattasi di ecclissi , la longitudine del 
Sole poco diversa dalla longitudine della Luna, a motivo «Ielle esigue 
quantità p c b , potremo adoperare X in luogo di l, trascurare i 
prodotti p s' , s' sen b , s' essendo rapporto al Sole ciò che era s rap- 
porto alla Luna. Poneudo inoltre nei termini piccolissimi cos fi in 

, ,. , „ n cos h scn (X — g) 

luogo di cos b , otterremo 1=1- 1 - ; 5 =p N ; 

cos fi 

, , , p sen h , p ( t -4- 5 ) scn h ... . , _ 

0=0 — — b — — - — , a rnouvo di p s trascurahflc r 

cos fi cos fi 

d' ^ d - f- d s' — d senza errore sensibile . 


Posto ciò , considerando il triangolo sferico formato al polo del- 
1 ecdòtica, ed ai ecniii apparenti del Sole e della Luna, dilaniando 
al solito e la loro distanza apparante cercata, sarà 
cos e = sen fi' sen b' — f- cos fH cos b' cos (X'— l) , la quale equazione 
può eziandio scriversi sotto il seguente aspetto 

seu’ i c = scn' i (fi'—b') -f- cos fi' cos b' sen" ■§ (X'— Z") , che a mo- 
tivo di fi' — b' , fi', X' — t , e quantità molto piccole, equivale a 
e' = {fi'—iy -i- (X'. — iy cos- d'. 

Questa equazione porge la distanza apparente dei centri per il tem- 
po t dopo il novilunio , a cui corrispondono le longitudini e latitudini 
apparenti calcolate. Se adesso si osserva, che essa contiene soltanto le 
differenze fi' — b' , X' — l' , fàcilmente ci persuaderemo dietro la for- 
ma dei valori di fi' , b' , X', t , che potremo ritenere per b', t i loro 
veri valori dati dalle tavole , purché nel calcolo di X' , fi' si adoperi 
la differenza ir — p delle paralassi orizzontali in luogo di or. 
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Per concludere ora il principio ed il line dell’ ccclissc , il metodo 
piii tacile è di calcolare per l’ora precedente e per l’ora seguente il 
novilunio la distanza apparente dei centri di ao in ao mimiti di tem- 
po 1 , ed avendo scritte queste distanze in una tavola unitamente ai tempi 
corrispondenti , coll’ iuterpolazionc si dedurrà il momento, iu cui la di- 
stanza apparente avanti e dopo il novilunio fu = d -+- E' ; si avrà cosi 
il principio c fine dell’ ecclissc . Cercando poi il momento della minima 
distanza , e la minima distanza stessa , si avrà il tempo della massima oscu- 

. ,. . . 6(S'-t-ri — e) 

razione; la quantità dell ccclissc espressa in digiu saia = — . 


Resta a determinare la posizione del punto O del disco solare , in 
cui segue il primo contatto. 

Sia perciò ( Fig. 4 J) ZP il meridiano del dato luogo, Z il suo 
zenit; S cd L rapprcseuiino i centri apparenti del Sole c della Luna 
nel principio deH’ecclisse; ritenendo le superiori denominazioni, con- 
siderando i triangoli formati al polo dell’ ecclittica , al zenit Z , ed ai 
punti S od L , avremo cos Z S = cos Z = cos h cos ( t — g ) ; 
cos Z L = cos (Z — «) = sen h sen fi' cos h cos fi' cos (V — g) . 
Determinali gli archi Z, Z — a, osservando che L S = &' -+- </, 

cos (Z — a) — cos Z cos <r 

quantità che porremo = C , avremo cos o — — — , 

seti sen y 


la quale svolta in serie, trascurando le potenze delle piccole quantità 
tr al disopra della prima dimensione, darà 

cos S= — -+- i cot Z - — , lì" essendo il numero dei minuti 

<r <r A" 

secondi contenuti nel raggio. L’ultimo termine del secondo membro 
si potrà il pili delle volte trascinare, massime in questa ricerca, ove 
non si esige tutu l’ esattezza. 1 gradi contenuti in S daranno la gran- 
dezza dell’ arco M O valutato dal vertice superiore del lembo solare . 


Prozltma li. Dati gl’ istanti del principio e fine di un ecclisse 
osservato in un luogo conosciuto , si domandano gli errori delle 
tavole astronomiche- 

164. Riprendiamo l’equazione supcriore 

e' =(/ 3 ' — b)‘ -+■ (fi ■ — t)‘ cos 1 fi’ . . . (1), 
nella quale per il principio e fine deve essere e — 5 ' -4- d . Suppo- 
niamo che sia fi' = /3 — m(or — p), X' = X -|- 7» ( or. — p) , 

— g _j_ 7- *7T ; sebbene le quantità m, n, r siano funzioni della posi- 
zione geografica dell’ osservatore , e delle longitudini e latitudini del 
Sole e della Luna , pure essendo esse moltiplicate per le piccole quau- 
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ti;à tt — p , tt, saranno sempre dalle tavole astronomiche molto Lene 
determinate per dare con ogni precisione le parlassi in longitudine ed 
io latitudine. Di più nello stato attuale delle tavole le paratassi oriz- 
zontali , i semidiametri e la posizione del Sole possono riguardarsi co- 
me abbastanza esatte per considerarle immuni da errore. Che so nello 
tavole solari temer si potesse un qualche piccolo errore, si potrebbe 
questo determinare mediante buone osservazioni del Sole istituite nei 
giorni precedenti e seguenti l’ ecclisse , ed applicarlo alla posizione del 
Sole calcolata per l'ora del fenomeno. Le sole quantità, le quali ab- 
bisognar possono di una qualche correzione sono X , j3 , la quale sarà 
di tal natura da rimanere la stessa nello spazio di qualche ora. 

Siano d X , d /3 le correzioni da farsi a X e /3; 1’ equazione ( i ) 
pel fine deirecclis.se darà e' = (fi' ■ — b)’ -f- (X' — /)' cos’/3', ed ap- 
plicate le indicate correzioni diverrà 

(5' -f- d ) ’ = (fi' — b -f- d fi) ‘ -+~ (X' — l ■+ d X)’ cos 5 /3’, ove poDgo 
cos’ in luogo di cos’ (/3' -f- <i/3), essendo Terrore, che ne risulta, 
trascurabile . 

Sottratte una dall’altra queste due equazioni si otterrà (trascurando 
i termini di secondo ordine rapporto alle correzioni piccolissime) 
e ($' -f* d — e) = (&' — £)ri/3-4-(X' — l)eos’f2'dK. Una simile 
equazione otterremo pel principio dell’ ecclisse ; laonde riduccndo n nu- 
meri i coefficienti di d Q , d X in queste due equazioni, ricaveremo 
da esse le correzioni cercate risolvendole coi metodi deDc eqtiazioni 
di primo grado . 

1 65. Se T ecclisse è totale , od anche annidare , in allora , olire 
gl’ istanti del principio c fine dell’ ecclisse , sono da osservarsi cou multa 
cura i contatti interni al principio c fine dell’ ecclisse totale , o anno- 
iare, per i quali istanti si ha e = 2' — d. Calcolando per queste nuove 
osservazioni la distanza apparente dei centri, formeremo allo stesso 
modo due altre equazioni di condizione , che colle prime concorrere 
dovranno a dare le stesse correzioni d j3 e d\, e si potranno a quelle 
unire per formare un sol sistema di equazioni lineari , che si risolverà 
col metodo dei minimi quadrati esposto in fiuc del cap. Vili, 

Che anzi se la stessa ecclisse sarà stata in molti luoghi ben cono- 
sciuti osservata , si formerà per ogni osservazione la corrispondente 
equazione di condizione fra d et e di 8 , e quindi applicando a questo 
sistema di equazioni lineari T indicato metodo dei minimi quadrati , si 
otterranno i più probabili valori di d\, d f. 3 , nei quali gli errori delle 
osservazioni avranno la minima influenza . 

1 66 . Abbiamo supposto i diametri del Sole e della Luna ben de- 
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terminati , ed abbiamo trascurato la correzione , di cui per avventura 
abbisognar potrebbero le tavole su tale proposito. Se questi fossero in 
eiTore , chiamando d X , dd le loro coll ezioni , è facile vedere che 
le equazioni di condizione per il principio c line dell’ ecclisse sareb- 
bero della forma 

e (d S -f- d d -f- S -f- d — e) — (j8‘ — b) d /2 -{- ( K' — l ) cos ’ fi' d X , 
c per il principio c liuc dcll’ccdisse annuiate si avrebbe 
e (dì — d d -\-i' — d — e) — (fi' — b) d f 3 + (X 7 — Z) cos’ /3' d X , 
nelle quali 1 cornicienti delle correzioni indeterminate sono funzioni di 
quantità date dalle tavole da calcolarsi iu numeri per l’ora dei feno- 
meni osservati . Così ogni ecclisse auuuiare somministra quattro di que- 
ste equazioni per un luogo particolare, dalle quali dedurre si devono 
i valori delle cercate correzioni. 

11 celebre Sejour ha il primo sospettato una correzione di — 3",5 
da farsi ai diametro del Sole , sia che questa dipender potesse da un 
ciTorc commesso nella sua misura , sia da un errore ottico costante . 
Egli suppone , che il nostro occhio veda un poco nmpliiicati * diametri 
degli oggetti luminosi; onde risulta, che quando siegue il contatto la 
distanza dei cerchi è minore di quella calcolata nell'ipotesi dei diame- 
tri amplificati. Mcchain e Leseli hanno iu seguilo confermato i risultati 
di Sejour, e molti Astronomi hanno adottato di diminuire il semidia- 
metro solare dato dalle tavole di S", 5 per l’ effetto puramente ottico 
dell’ irrndazione .. L’u’ altra piccola correzione generalmente trascurata di- 
pende dalla rifrazione dei raggi solari per l’atmosfera lunare. Comun- 
que sia di queste piccole correzioni, non csseudo per anche ben rico- 
nosciute e determinate, cunvieti attendere clic moltiplica discussioni di 
buone osservazioni aumentino le nostre cognizioni , e vcrilichiuo le no- 
stre congetture su questo delicato argomento . 

1 6 '. Sogliono gli Astronomi, durante l’ ecclisse, misurare le di- 
stanze dei comi, ossia la corda A B ( Fig . 45 ) comune al disco ap- 
parente del Sole e della Luna, notando il tempo della misura osser- 
vata . Dietro queste misure è facile ottenere la distanza apparente L S 
dei cenui. Condotti in fatti i raggi L A —h' , AS—d , e ponendo 

A B = a a, L S — E avremo scn S = ~ , sen £ = -?-, e 

« è 

E = a ( cos S -+- cos L ) . 

Calcolando colle tavole astronomiche la distanza apparente dei cen- 
tri, chiamandola e, avremo e‘ — ($' — b)’ -(- (X' — /)* cos’ /3' . Po- 
nendo ora £»e -+- de , de essendo Li correzione dovuta agii »»i- 
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incuti <? /3 , d X delle quantità /3 , ?. date dulie tavole, formeremo la 
seguente equazione di condizione 

e de = c (Zi — e) = (/3' — b) d fi (X' — f) J7\ cos* /3'. 

Avendo forniate tante di queste equazioni , quante sono le fasi mi- 
surate , nc dedurremo i valori di d (i , d X , che confrontati coi supc- 
ìiori si serviranno scambievolmente di riprova. 

Utilissime sono siftatte osservazioni verso l’ istante della congiun- 
zione apparente, mentre il termine (X' • — /) d X cos’/3 essendo o nullo, 
o piccolissimo, esse porgono il valore di <1/3 con tanta maggior pre- 
cisione , quanto più grande sarà /3' — b , cioè quanto maggiore la la- 
titudine apparente della Luna . 

Determinate dietro i metodi precedenti le correzioni d /3 e d X , 
si applicheranno alla longitudine della Luna calcolata per l’istante del 
novilunio delle tavole , quindi facilmente coll’ ajuto del moto orario si 
dedurrà il vero istante del novilunio con la vera longitudine e la vera 
latitudine del centro della Luna. 


Delle occultazioni delle stelle fisse. 


1 68 . Dopo tutto quello clic abbiamo detto degli ceclissi di Sole, nulla 
vi sarà di più facile, clic il calcolo dell’ occultazione di una stella rissa. 

Allorquando la Luna col suo moto proprio nell’ orbita si avvicina 
ad una qualche stella rissa , il momento iu cui la toglie alla nostra vi- 
sta appellasi istante dell’ immersione , e quello in cui continuando ad 
allontanarsi da essa verso oliente ce la reude di nuovo visibile chia- 
masi istante dell’emersione.' 

■ Si notauo tali fenomeni nelle Effemeridi astronomiche , c si osser- 
vano con molta cura, sia per re ili li care le tavole lunari, sia per deter- 
minare le longitudini geografiche dei luoghi , ove s’ istituiscono le os- 
servazioni . 

Le formule da uoi esposte per il calcolo degli ecclissi di Sole si 
applicano egualmente al calcolo delle occultazioni , osservando che per 
le stelle il diametro e la paralasse diurna sono = o , in grazia della 
loro somma distanza, c che per l’istante del novilunio conviene pren- 
dere l’istante della congiunzione della Luua con la stella. Di più la 
posizione della stella presa dal catalogo , e ridotta alla sua posizione 
apparente con applicarvi quei piccoli movimenti, di cui faremo parola 
trattando dei piccoli movimenti delle stelle risse, rimane per qualche ora 
invariabile . 

Laonde chiamando la iongìtudiue apparente della stella = /, la sua 
latiludiue posta boreale , c minore di quella della Luna — b , c ritc- 
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ncndo rapporto alla Luna le superiori denominazioni, calcoleremo di 
5o' in 3o' per l’ora precedente, e per l’ora seguente la congiunzio- 
ne , le longitudini e latitudini apparenti della Lima , non che il suo se- 
midiametro d’ altezza. Quindi dalla formula 

e' — (fi' — b)‘ (X' — /)' cos fi' cos l otterremo per gli stessi istanti 

la distanza apparente del centro della Luna dalla stella, donde colla op- 
portuna interpolazione si dedurrà il momento , in cui sarà e = 8 ' tanto 
avanti clic dopo la congiunzione apparente . 11 primo somministrerà il 
momento dell’immersione, l’altro quello dell’emersione. 

Sogliono eziandio gli Astronomi aggiungere la posizione del punto 
in cui accade l’ emersione per poter verso quello dirigere l’attenzione. 
Si otticuc esso con gli stessi precetti , coi (piali abbiamo determinato 
il punto del primo contatto negli ecclissi di Sole. 

Chiamando pertanto Z , Z — ai le distanze apparenti della Luna 
e della stella dal zenit nell’ istante dell’ emersione , ed osservando che 


iu questo caso cr = 8 ', avremo 


cos S — 


b « 

(- f cot 

<T 


Z 


B' J — «.• 
l'R' ’ 


S essendo l’arco del disco lunare compreso fra il verticale che passa 
per il centro della Luna, ed il punto dell’ emersione espresso in gradi. 

Se poi in un luogo determinato della terra si saranno con preci- 
sione osservati gl’istanti dell’ immersione e dell’ emersione di una stella, 
potremo col loro mezzo determinare le correzioni della longitudine e 
latitudine della Luna data dalle tavole. Chiamando in fatti per ristante 
dell’immersione B', /3', X' il semidiametro, la latitudine e La longitu- 
dine apparenti della Luna; B", fi", X" le stesse quantità per l’ emer- 
sione , avremo , come negli ecclissi di Sole , 


e'' = (fi' — b)‘ - 4 - (X' — /)* cos fi' cos b 
e"‘ = (/3" — b)' -f- (X" — 1)' cos fi" cos b 


donde formeremo le due equazioni di condizione 

e' (B' — e) = 03' — b)d(i ->r (X' — Qcos/3' cos bdX 
e" ( B" — e" ) = ( fi" — b ) d /3 ( X" — / ) cos fi" cos b dX, 


dalle quali dedurremo le correzioni cercate d fi, d X . 

Che se la stessa occultazione in più luoghi bene determinati sarà 
stata osservata, allora dopo aver fonnato per ogni osservazione le cor- 
rispondenti equazioni di condizione , risolvendole col metodo dei minimi 
quadrati, avremo le correzioni più probabili delle tavole lunari. 

169 . 11 chiar. astronomo sig. Carlini propose nelle Effemeridi astro- 
nomiche di Milano per l’anno 1810 un nuovo metodo per dedurre 
da un’occultazione osservata con cura la longitudine vera della Luna, 
YOL. I. 35 
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e la sua latitudine desumendo dalle tavole astronomiche i soli moti 
orarj in longitudine c latitudine, la paralasse, ed il diametro orizzon- 
tale, risparmiando cosi gran parte del calcolo preparatorio alle tavole 
lunari. Le formule dai sig. Carlini riferite nel citato luogo possono 
semplicemente diniosU'arsi nel modti seguente . 

Rappresemi ( Fig. 46 ) AB X eccliuica , L il centro della Luna al 
momento dell’ immersione dell’astro S, la cui longitudine = Z, e lati- 
tudine = b. Al momento dell’ immersione è chiaro che la longitudine 
e latitudine apparente del punto S del globo lunare sono uguali alla 
longitudine e latitudine della stella. Si calcolino ora con le formule 
(a), (Z>) del §. 1 4$ le paralassi in longitudine e latitudine corrispondenti ad 
una longitudine apparente Z, e ad una latitudine apparente b , e s’in- 
dicliino per P , p. 

La longitudine vera del putito S del globo lunare sarà = l — P, 
c la sua latitudine = b — p ■ Si conduca ora il paralcllo all’ ccclit- 
tica Sq , e si ponga l’angolo SLq = A. Considerando il triangolo 

S L q come rettilineo, sarà S q = S scn et , e quindi P p = rr '-— — 

cos (b — p) 

( XV11I osscrvaz. ) , ed L q = 8 cos et . Ponendo per l’ istante del- 
1’ immersione la longitudine vera della Luna = X , c la sua latitudine 
= /3 , avremo evidentemeute 

( 1 ) X = Z — P — — ^ y° U * . ■; (a) fi = b — p -f- 8 cos et . 

cos (t> — p) 

Chiamando P' , p' , t le quantità corrispondenti a P , p , a al mo- 
mento dell’ emersione , e supponendo che m, n rappresentino il moto 
della Luna in longitudine eri in latitudine , di modo che la sua longi- 
tudine vera sia = X - 4 - m , e la sua latitudine = j 8 -+- n , troveremo 
con pati ragionamenti 

(3) X + w = / — P'H S<?n * ; (4) (ì-i-n — b — p'-|-Scoscc'. 

cos(Z> — p) 

Si osservi che i divisori cos (b — p'j , cos (b — p') , che entrano in 
queste equazioni differiranno sempre poclùssimo , a motivo della pic- 
colezza dell’ arco b — p , e della piccola variazione della paralasse in 
latitudine. Ponendo pertanto b — $ (p -+-p') — y , si potrà senza errore 
sensibile sostituire atl essi cos y. Sottraendo poi la ( 1 ) dalla (3), e 
la (a) dalla ( 4 ), formeremo le due seguenti 

(rn - 4 - P ' — P) cos y = $ (scn <f' - 4 - sen a) = a 8 sen 4 (*' - 4 - *) cos f (ot — a.') 
n-X-p' — p = 8 (cosa — cosct)=a 8 scn f (et' - 4 - ot) sen t (oc — ot') 


Digitized by Google 


le quali danno tana i (st — et') = ^ fi ; 

1 5 \ J (m + P' — P)co»y’ 

, , / % ( m ~t~ P' — P) cos V n-\-p' — v 

sen i (et' -f- et) = - — c — — - — = — » ■■■ , — . 

3 8 cos i (et — a 8 sen * (et — ce') 

Avendo determinato 4 (ce — ce') , + (ce'-f- ce) , se ne dedurranno tosto 
gli angoli et, et' , i quali sostituiti nelle equazioni superiori daranno i va- 
lori di X e di (8 • In seguito mediante il moto orario in longitudine 
e latitudine si dedurrà facilmente l’istante della congiunzione vera, e 
la latitudine vera della Luna nel momento della congiunzione. 

Confrontando la latitudine e longitudine della Luna con quelle date 
dalle tavole per l’istante della congiunzione, otterremo immediatamente 
l’errore delle tavole. 

Gli angoli et, et', che abbiamo qui introdotto, dietro la disposi- 
zione datagli nella figura, dovranno essere compresi fra o* e i8o“, e 
poiché essi hanno la loro origine nel punto più australe del globo lu- 
nare , quando la latitudine della Luna è boreale , è fàcile convincersi 
che essendo questa australe si dovrà porre 1 8 o — • et , i 8o — et' in 

luogo di et e di et', qualora si voglia riferire la loro origine ni punto 

del bordo lunare più vicino all’ eeelitliea, come nel caso precedente 
aveva luogo. Dietro queste modificazioni, ritenendo le superiori deno- 
minazioni, avremo le seguend equazioni per le stelle australi, 

tane* (et' — et) => n+p' — p 

8 v ; (m + P' — P) cos y 

(m-\~P' — P) cos V n p' — p 

sen -§• ( et — f— et ) = i ì — = — ^ ~ — - 

3 8 cos * (et — et) 3 8 sen i (et — et) 

Avendo da queste equazioni determinato et, et', avremo per calcolare 
la posizione vera della Luna nell’ immersione 

. , -, 8 sen et ~ , * 

7\ = l — P -, ; B = o — p — 5 cos et, 

cos (e — p) 

ove non convien perdere di vista , che dovranno riguardarsi le latitu- 
dini australi come negadve. 

Abbiamo nelle formule precedenti supposto, ohe il semidiametro 
orizzontale 8 fosse lo stesso nell’ immersione ed emersione; egli è re- 
almente diverso; ma le sue variazioni essendo sempre piccolissime nella 
durata di un’occultazione, si potranno trascurare seuza sensibile errore, 
o pure per maggiore esattezza si potrà prendere il suo medio valore 
fra l’ immersione e l’ emersione . Del resto chi desiderasse di vedere 


come fino all’ ultimo scrupolo vi si possa aver riguardo, consulti la 
citata memoria del sig. Carlini. ' 
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170. Accade sovente, che l’ osservazione di un’ occultazione sia in- 
completa . In allora conviene necessariamente desumere dalle tavole 
tanto col primo metodo, (pianto col secondo la latitudine della Luna 
per dedurre poi la longitudine dall’ osservazione , o viceversa . 

Comodissime risultano le formule superiori anche in questo caso. 
Poniamo in fatti osservata l’immersione, e prendasi dalle tavole per 
questo istante la latitudine vera della Luna . L’ equazione (3) darà 

cos 1 1 = - . Determinato et , 1 ’ equazione ( 1 ) porge inane- 

0 

(Untamente il valore di X , dal quale con molta facilità si dedurrà 1’ i- 
stante della congiunzione. 

Applicazione degli ecclissi solari, ed occultazioni di stelle 
alla ricerca delle longitudini geografiche. 

1 7 1 . Uno degli usi più importanti degli ecclissi solati , ed occulta- 
zioni si è il potere col loro mezzo determinare le longitudini geogra- 
fiche di quei paesi, nei quali accade di poter osservare siffatti feno- 
meni . Abbiamo già veduto come alla ricerca delle longitudini geogra- 
fiche si prestavano gli ecclissi di Luua, ed abbiamo nel tempo stesso 
fatto osservare, che le longitudini indi dedotte godevano di poca pre- 
cisione a motivò dell’ incertezza nelle osservazioni proveniente dalla 
penombra terrestre. Gli ecclissi del Sole, e più ancora le occultazioni 
delle stello somministrano maggior precisione in grazia della esattezza, 
di cui sono suscettibili queste osservazioni , quando vengano fatte con 
molta cura , ed in grazia del moto rapido della Luna , in virtù di cui 
essa prontamente si avvicina olle stelle occultate , e si allontana dalle 
medesime . 

Noi supporremo per maggior facilità di aver osservato l’occulta- 
zione di una stella , e di averne ben determinato il tempo sotto il me- 
ridiano del paese incognito , che per brevità indicherò per B . Siasi 
inoltre questa stessa occultazione osservala in un lnogo ben conosciuto 
indicato da P, e si domandi la differenza dei meridiani di questi due 
luoghi . E chiaro , che la questione riducesi a determinare il tempo che 
contavasi al meridiano di P al momeuto dell’ immersione , o dell’ e- 
mersioue, poiché Li differenza di questo con l’osservato darà la diffe- 
renza delle longitudini. 

Avendo ridotto a calcolo la occultazione osservata nel luogo dato 
P , supponiamo determinati gli errori delle tavole lunari in longitudine 
e latitudine. Prendiamo poscia a calcolare l’occultazione nel meridiano 
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di B , e consideriamo l’ immersione , dovendosi applicare all’ emersione 
gli stessi ragionamenti. 

Sia il tempo dell’immersione osservata in B = t -, la differenza in* 
cognita dei meridiani fra B, P ridotta in tempo = r. Sarà il tempo 
dell’ immersione in B contato dal meridiano di P = t t : suppo- 
nendo U luogo incognito all’occidente del dato. La latitudine del luo- 
go B diminuita dell’ angolo della verticale = <p . Nello stato attuale 
della geografia la quantità t sarà „ sempre sufficientemente bene cono- 
sciuta, e non potrà abbisognare, che di una qualche leggera correzio- 
ne , che indicheremo per d r . 

Mediante le tavole astronomiche ed il tempo t r si calcolino 
la longitudine e la latitudine della Luna , e correttele dall’ errore delle 
tavole siano (3 ■ Si calcolino pure le quantità ir , 8 . Colla latitu- 
dine <p e pel tempo t -+- t si calcolino gli angoli g, h esprimenti la 
longitudine e latitudine del zenit . Quindi si formino le quantità V , 
(3', S' . Chiamala e la distanza apparente della Luua dalla stella, sarà 
e* = (£' — b)‘ -4- (A'—/)' cos jg' cos V . . . (a). 


Se riuscirà e = X' , il valore di r sarà esatto , qualunque altro errore 
essendo stato per ipotesi allontanato ; in caso diverso , indicando per 
d t la sua correzione , per il tempo t — f- r — d T , la distanza appa- , 

rente diverrà == e ■+■ d t, la quale posta = 8', darà 

ir = (!--«)■ (£)• 

Sebbene non sarebbe difficile assegnare il valore analitico di » 

pure la formula, a cui si perviene essendo alquanto laboriosa al calcolo 
numerico , facilmente il determineremo nel modo seguente. Si calcoli la 
distanza apparente della Luna dalla stella eziandio per il tempo 

t -f- T -+- to’, e sia questa = e . Sarà e' = e -+- * ° • Onde 

avremo (^-) — - ; sostituito questo valore in quello di d t , 

'af/ io 

, io (8' — e) . . . . 

otterremo d r = -, espresso in minuti . Se questa correzio- 


ne riuscisse troppo forte, cosicché si potesse temere un qualche er- 
rore per parte dei termini di secondo ordine trascurati , si riprincipic- 
rebbe un nuovo calcolo col valore di t corretto, c cosi dopo pochi 
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tentativi sempre si perverrà alla vera scoperta della differenza dei me- 
ridiani . 

In simile guisa dall’ emersione potrassi dedurre la differenza dei me- 
ridiani , e la coincidenza dei due multati farà fede al tempo stesso 
dell’ esattezza del calcolo e delle osservazioni . 

173. Si presta con somma facilità alla ricerca delia longitudine geo- 
grafica di B il metodo esposto nel §. 1 69. la fatti si calcoli , mediante 
i precetti ivi insegnati , la longitudine della Luna per l' immersione tanto 
nell’osservazione fatta in P , che in quella latta in B . Quindi col mezzo 
del moto orario si calcoli il tempo della congiunzione vera della Luna 
colla stella nei due luoghi: la differenza dei due tempi calcolati ridotta 
iu gradi dà la cercata differenza dei meridiani . 

Termineremo coll’epilogo delle formule opportune pel calcolo di 
una occultazione col metodo esposto nel §. 169, per comodo di co- 
lora , che vorranno applicarlo alle riduzioni di sì fatte osservazioni , e 
con un esempio ad utile esercizio dei principiami . 

Sia t il tempo medio dell’ immersione osservata , t' quello dell’ e- 
mersionc. Si calcolino i rispettivi tempi siderei, ed avendoli ridotti in 
gradi si chiamino 8 , 8 '. La latitudine del luogo dell’osservazione dimi- 
nuita dell* angolo colla verticale sia L. Per queste due osservazioni si 
calcolino gli angoli g, h. Chiamando e l’obbliquità dell' ecclitliea , si 
otterranno mediante le formule (a') , (b ') , (c') §. 3 1 , che si riducono 
olle seguenti 

(0 ““g C = scu 8 col L ; (a) tang g = ^ 

( 3 ) tang h = sen g cot ( Zg -+- t) . 

Si ottengono quelle per l’emersione cangiando 8 in 8 ', h in li' , g in g. 

Le formule (&) (a) del §. i 45 daranno per l’ immersione 

li. 1 , ,, ir* tanni cos’ A sen* (Z— g) 

p — — ireos 0 sen h ir sen b cos h cos (Z— g)-| ' 

1 B.'' 

p ir cos h sen (Z — g ) 

cos (b — p ) 

Queste stessè equazioni daranno le quantità p' , P 1 cangiando sem- 
plicemente h, g in h' , g, giacché le quantità b, L rimangono co- 
stanti . Per ultimo , chiamando m , n il moto della Luna in longitu- 
dine ed in latitudine fra Fimmersioue e l’emersione, si calcolino gli 
angoli * , a.' culle due seguenti equazioni , nelle quali si pone 
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fa»" } («c — et') = ^ 


(n-hp' — p) 

( m -(- P' — P ) cos y 


xt , >\ ("* — I - ■P' — i’ieosv (n-l-/»' — 

seo t (oc ■+■ « ) = - = — ! — £_Z_ 

2 8 cos i (et — ce) 28 scn ♦ (oc — u') 


Quindi si avrà 
A = Z — P ■ — 


8 scn et 


— longii. di Luna in immersione 


cos ( b—p ) 

fi — b — p -*2 8 cos oL = latitud. di Luna in immersione ; 
valendo in queste formule i segui superiori per le stelle boreali , gl’ in- 
feriori per le australi. 

Chiamalo poi fx il moto orario in longitudine, v quello in latitu- 
dine , sarà 

(Z— A) t 1 - 
. . = t i 1 — 


tempo della congiunzione . 
latitudine di Luna in congiunzione = fi 


P 

v (l — A) 


Esempio relativo alle formule precedenti. 


merid. di Padova. 


173. La sera del 2 3 Gcnnajo 1812 osservai l’occultazione di et del 
toro come segue 

immersione , tempo medio t = 7 1 * 48' 5 o", 2 ) _j 

emersione t’ — 8 5 1 46 > 9 ) 

Si formeranno quindi i tempi siderali corrispondenti, clie ridotti in 
gradi daranno 6 = 59* to' 4 a", 6 '=■ 74” 67' 37". Se assumasi per il rap- 

5 a n 

porlo dei semiassi terrestri la frazione — - , l’ angolo della verticale 
1 o 3 o 

sotto la latitudine di questo osservatorio 48" 24’ 5 " sarà dietro le ta- 
vole lunati = 1 o' 26" , che tolto dalla medesima latitudine darà 
L = 4^° * 5 ' 57". Posta poi l’ohhliquitk doU’ ccclittica =2 5 “ 37' 40", 
il calcolo delle equazioni (1), (2), ( 3 ) darà g = 66° 4 1 20" , 
h = 24“ 1 5 ' 5 o" , g *e 78“ 36 io", h! = 22* 23' io", ove è da av- 
venire, che ho eseguito questo calcolo tenendo conto delle sole die- 
cine di secondi, poiché le quantità g, h servendo al calcolo delle pa- 
ralassi p , P, una più scrupolosa esattezza sarebbe inutile. 

Prendendo ora la posizione apparente della stella dal catalogo del 
signor Piazzi , e ricavandone la lougitudine e latitudine si ottiene 
Z = 67“ 9' 47 *’» 5 » — 5 ' 28' 48 "i 9 • tavole lunari per l’im- 
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mersione e per 1’ emersione daranno log scn «rr= S, 33187 , 
log sen ir' = 8 , 33173 , e sommando con questi numeri il costante 
log iì" = 5, 3 1443 per ridurre in secondi i seni delle paralassi oriz- 
zontali, avremo log tt = 3, 5365o; log ir' = 3,556x6. Le stesse ta- 
vole daranno il moto orario in longitudine in quel punto dell’ orbita 
lunare = 33’ 14 ") 4 > in latitudine = — 4 ", 5. Quindi per la durala 
dell’occultazione ibrmerassi il moto in longitudine m — 54‘ 5a’‘, 3, ed 
il moto in latitudine n = — 4 1 3 . Sari poi dietro le tavole stesse 
S — i5' 38", 5 , h' = 1 5' 38", a, e però il medio semidiametro fra 
l’immersione e l’emersione che adopreremo per maggiore esattezza 
= 1 5' 38", 55. Calcolando dietro questi dad la paralasse in latitudine 
p per l’ immersione ed emersione, avendo l’opportuno riguardo ai se- 
gni nelle formule (b) ed (a), otterremo p = ~ a 8 ' 3 5”, 9 , 
p' = — 36' 39 ", 6, e però b — p = — 5" o’ 35”, o j 
b—p’= — 5 °a' 9 ", 3; donde formasi y = b — + (/>-f-p')= — 5 * 1 * 17 ". 

In seguilo calcolando per l’ immersione ed emersione la paralasse in 
longitudine, si otterrà P — -f- 36 ", 1 , P = — 10 ' 33 ”, 8 . 

Per il calcolo degli angoli et , «1 formeremo prima le quanrilà 
n p — p = -f- 1 * 38", 8 , in - 4 - P — P = - 4 - a 5' 53", 4 » ed os- 
servando che la stella è australe, dalle due formule 

(n+p'—p) _ (m+P—P)c.osy 

{m-yP—P)cosy’ ( + } 3$ cos ♦(*—«') 


tang L (oc — et) = ■ 


otterremo ♦ (et — et) = — 3* 57 ', 5 , i (et -(- «') = 49 " 4^’, o ; don- 

de risulta et = 4^’ 44’, 5 , a — 53* 39 ', 5 . Quindi si formerà 

«V 

la long, di ]> nell’ immera = X = l— P - 66 ’ 58’ 6 ”, 8 

cos (o — p) 

la sua ladtudine conispondente f!> — b — p — S cos et = — 5* 11 ' 1 9 ", 9 . 
Al momento dell’ immei-sione la differenza l — X fra la longitudine 
della stella e della Lima era dunque = il’ 4o"> 7 - Quindi la con- 
giunzione avrà avuto luogo al tempo 




(/ _ X) 1 h _ 


7 h 48' 5o" 3-4-3,' 4 ", 9 = 8 ' 9 ' 55", , 


53' 1 4 ", 4 

per il quale istante la longitudine vera della Luna era ss 67 *9' 47'', 5 , 
c la sua latitudine = — 5* 11 ' ai", 5 . 

La stessa occultazione fu osservata dal signor Oriani nell’ osserva- 
torio di Milano come segue 

immersione t — n h 34’ 4 q ", 3 ) 

emersione t' = 8 35 ,5 , 7 \ tern P° med, ° 1U Ml,an0 

donde rilevasi fi = 55“ 4o* 21 " i fi* = 70 * 49 ' 25". Posto per l’osserva- 
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torio di Milano L = 48’ 28' 1" — io' 26" = 43 * 17’ 35 ", si troverà 
g = 64" 4 ' to "t g — 7^* 29' o", h = 24° 52 * 40", A' = 22* 47' 5 o", 
P = — 28' 57", 6; p' = — 27' 5 ", 1 ; P== -f- 2' 49", o; P= — 7'4o",3; 
rn = 55 ' ag", o ; n = — 4 4 5 . Quindi poi si formerà 
i (et — a) = — 4 ° 29' 35 " ; i (et -4- et') == 47 * >6' 35 " , e però 
et = 42° 47' o" . Per ultimo si otterrà X = 66“ 56 ' 18", 7; 

^2 = — 5 “ 11' 18", o. Quindi coll’ ajuto del moto orario si troverà 
che la congiunzione a Milauo ebbe luogo a 7 h 34 ’ 49”»3 24' 1 9,9, 

cioè a 7 h 69' g", 2 , per il qual momento la longitudine vera della 
Luna era = 67 ’ 9' 47"» 5 , e la sua latitudine = -- 5 * 11' 19", 6. 
Se le osservazioni fossero esatte dovrebbero le due latitudini coincidere; 
essendovi mia piccola differenza di 1 ", 9 , avremo , preso il medio , la 
latitudine della Luna in congiunzione con la stella = — 5 “ 11' 20", 55 . 

La differenza dei meridiani di Padova e Milano è data dalla dif- 
ferenza Jdei tempi della congiunzione, clic però saià = io' 43 ", 9» 
ed in gradi == 2’ 41' 28", 5 ; e siccome a Milauo contasi un numero 
minore di ore , così sarà situato all’ occidente di Padova . 

Questa occultazione fu già calcolata con molte altre dal mio col- 
lega sig. ab. Benirossi -Busata negli atti della Società italiana t. XVII, 
da cui ho preso gli elementi per il calcolo. 

CAPITOLO XV. 


Della riduzione delle osservazioni della Luna nel meridiano, 
e della rotazione lunare. 


* 74 - (Qualora si osservi la Luna, o qualuncpte altro astro che 
abbia sensibile diametro , c moto proprio in AR , ed in 
declinazione nel suo passaggio pel meridiano è necessario fare alle os- 
servazioni alcune riduzioni tendenti a ricavare con precisione il vero 
istante del passaggio del suo centro, la corrispondente ascensione retta 
e declinazione. INoi supporremo pertanto che lo strumento dei passaggi 
cd il quadrante murale, ai quali si fa l’osservazione, siano ben dispo- 
sti nel piano del meridiano , che nel foco dei loro canocchiali siano 
tesi tre o cinque sottilissimi fili a due a due equidistanti dal filo me- 
dio rappresentante il vero meridiano, e che siasi preventivamente col 
mezzo dei passaggi di molte stelle equatoriali determinata la distanza 
di ciascuno di essi dal filo medio , la quale verrà da noi generalmente iu- 
vol. 1. 26 
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ditata per F, numero che dovrà riputarsi positivo se il filo è all’ oc- 
cidente del meridiano , negativo *c trovasi all’ oriente . Egli è prima di 
tutto palese dietro quanto si è detto nella Trigonometria (oss. XVIU) 
che l’arco di equatore F iu un paralcllo di decliuazionc 8 abbraccia 
F ... 

una porzione di esso = * , donde rendesi manifesto , che il tempo 

cos o 

siderale impiegato da una stella fissa , la cui declinazione = $ , a giun- 

F 

«ere dal filo meridiano al nominato filo laterale è = — . 

8 1 5 cos 2 


175 . Rappresentiamo ora per A il semidiametro orizzontale dell’a- 
stro osservato , che per brevità noteremo con la lettera S, 8 la sua 
declinazione, A il suo muto diurno in Ali espresso in gradi e parti 
di grado, ossia l’iucremento dell’ascensione retta iu 34; di tempo so- 
lare medio , che corrispondono a a4 k' siderali circa ; e domandisi il 
tempo siderale che dovrà scorrere mentre il semidiametro A aitraversa 
il Irlo meridiano. Poiché in 34 * la sfera celeste ha percorso appa- 
rentemente da oriente verso occidente in virtù del moto diurno un 
arco di 36i", l’astro S, che nello stesso tempo si è ad oriente tra- 
sportato di un arco — A , si sarà apparentemente allontanato dal me- 
ridiano di un arco ■— 36 1 ”— — A ; e però la quantità, di cui egli di- 
staccasi dal meridiano in un secondo di tempo siderale sarà 

= HÉi — - — J -L = i5" — o, o4i55 A, A fingendosi espresso in 

gradi. Quindi, perchè il semidiametro A attraversi il meridiano, se la 
declinazione di S è = o , dovrà decorrere un tempo siderale espresso 

dà — , e se la sua declinazione è = 8 , il tempo si- 

1 5 — o, o4i55 A 

derale decorno nell’ attraversare il filo meridiano sarà 


a* — ..... , , ove è da notarsi clic se il moto dell’ a- 

(t5 — o,o4t55 A~) cos 0 

slro fosse retrogrado , tendesse cioè a diminuire le Alì, dovrebbe porsi 
A negativo . 

176 . Premesse queste cose, siasi osservato l’ appulso del primo 
lembo di S al filo laterale F , c domandisi il tempo del passaggio del 
suo centro pel meridiano, avendo eziandio riguardo alla paralasse in 
AR. Ritenendo le superiori denominazioni, sia inoltre or la paralasse 
orizzontale di A’, e per brevità pongasi il numero i5" — 0 , 0 4 1 55 A*= N. 
È facile vedere , (die se indichiamo per b il tempo dell’ appulso del 
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attraversare 


primo lembo al filo laterale , il centro vi passerebbe all' istante 

b — - ; ma il tempo impiegate) del centro di S 

N cos 5 

F 

1* intervallo F dei (ìli è — . . — - ; adunque il tempo, che segnavasi 

N co» 8 4 

dall’ orologio siderale , quando il centro trovossi nel meridiano sarà es- 
A F 

presso da b -4 — . 

v iV cos 8 

Abbiamo fatta astrazione dalla parafasse in AR, la quale essendo 
= o nel meridiano comincia tosto ad alterare le AR dopo il passag- 
gio degli asili per questo circolo. Quindi mentre il lembo (fi A’ sem- 
bra giunto in contatto del filo, non vi è realmente giunto; conducendo 
pertanto per il lembo vero dell’ astro un circolo di declinazione , questo 
farà col precedente un angolo uguale alla paralasse n c\Y A R apparente 
del bordo a quell’istante, e siccome la disianza equatoriale di questo 
filo al meridiano è = F , sarà l'angolo orario nel momento dell’os- 
F 

servazione = -, e la paralasse corrispondente in AR 

cos 8 

tt cos L sen (F:cosV) „ . . , . , ,, . , 

ax ^ - §. 1 4 1 , fa quale a mouvo della piccolezza 

cos 8 

di F si riduce s= ** < Ì. >S — , che ridotta al paralello deff astro di- 


co» ■ 8 


verrà 


F sen t cera L 
eos 8 


Mentre dunque crediamo il lembo in con- 

F sen ir eos L 


cos 8 

donde risulta 


tatto del filo, egli realmente ne dista di una quantità — 

. F sen tt cos L 

la quale vten percorsa u* un tempo => - — — — — 

r N cos ’ 8 

che il vero istante siderale corrispondente al passaggio del centro di S 

, . „ , , A — F F sen ir cos L 

pel meridiano è «= b -+- — — — = 

* iveosò ivcos‘8 

Coroll. Se saranno stati osservati i fili equidistanti dal- raeridiauo , 
come il più delle volse accade, potremo dispensarci dall’ aver riguardo 
alle peralassi. In fatti chiamando b l’appulso al filo distante dal me- 
ridiano di — F , il passaggio del centro sarà 

,, A -4 ~F F sen ir cos X . 

r=b . \ — - — — — , e quindi la sennsomma di questo 

-t-^rrrr ^cos’ì 1 


N eos 8 
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col precedente darà ancora il passaggio del centro pel meridiano, il 


quale sarà perciò = i (i -f- i') -f- 


~ — — , indipendente , come appa- 


tiscc dalle apportate correzioni . 

Scorno. Noi abbiamo supposto che venisse osservalo l’appulso del 
plinto lembo , ossia del lembo occidentale . Se venisse invece osservato 
il lembo orientale , le formule precedenti daranno il passaggio del cen- 
tro ponendo — A in luogo di A . Che se poi si fossero osservati gli 
appulsi e le sortite , la semisomma di un appulso con una sortita dai 
fili equidistauti darà il passaggio del centro pel meridiano senza alcun 
riguardo alla paralasse , o alla grandezza del diametro , poiché queste 
quantità si distruggono nelle semisomme indicate, come è per se ab- 
bastanza palese . Questo metodo viene tuttodì praticato per il Sole e 
per i pianeti superiori; per la Luna, Venere e Mercurio, i quali il 
più delle volle sono falcati, ed hanno perciò un lembo invisibile, nou 
può essere messo in opera , ed allora conviene avere necessariamente 
ricorso alle correzioni indicate , nel calcolo delle quali basterà prendere 
dalle Effemeridi il moto in AB , la decimazione ed il semidiametro 

di S. 


177. Mentre allo strumento dei passaggi osservasi X AR del cen- 
tro di S, al quadrante murale un altro osservatore determina d’ ordi- 
nario la distanza di uno dei lembi o superiore od inferiore dal zenit, 
donde poi convicn dedurre la declinazione vera del suo centro : ov- 
vero, se siavi un solo osservatore, dopo avere osseivato gli appulsi 
di S ai fili dello stromento dei passaggi, si faià prestamente ad osser- 
vare la distanza di uno dei lembi di S dal zenit, che egli otterrà po- 
nendolo in contatto del filo orizzontale normale al filo meridiano. Se 
questo contatto segue nell’ intersezione del filo meridiano col filo oriz- 
zontale , nel qual caso il centro stesso trovasi nel meridiano , allora si 
applicherà alla distanza osservata la paralasse di altezza, e la rifrazione 
corrispondente, c si otterrà la distanza vera del lembo dal zenit, alla 
qnale aggiungendo, o togliendo il semidiametro orizzontale dato dalle 
tavole, si ha la distanza vera del centro dal zenit, doude poi forme- 
rassi la declinazione ■ 

Se poi il contatto del lembo non seguirà nel centro del canoc- 
chiale, ma in una distanza <p dal medesimo corrispondente ad un an- 
golo orario = a, in allora oltre le indicate correzioni ve ne saranno 
altre due . La prima , clic nel caso della Luna è anche la più folte , 
dipende dal moto proprio della Luna in declinazione. Se supponiamo 
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che questa vada aumentando, la distanza meridiana sarà maggiore di 
quella che osservasi poco dopo il passaggio pel meridiano, c quindi 
dovrassi aumentare la distanza osservata al tempo a dopo il passaggio 
di una quantità uguale al suo cambiamento in declinazione . 

Per comprendere l’indole della seconda correzione, convien riflet- 
tere, che le divisioni lette sul lembo del quadrante murale danno la 
distanza dal zenit del punto d’intersezione del filo orizzontale col me- 
ridiano. Mentre adunque S trovasi in una distanza <p dal filo meridia- 
no valutata nel filo orizzontale, la distanza dell’astro dal polo sarà l'i- 
potcnusa di un triangolo sferico rettangolo, i cui lati sono <p , o 
90 — ( L — z), L essendo la latitudine, s la distanza osservata dal ze- 
nit . Quindi se indici damo per X la declinazione del punto osservato, 
sarà 90 — X la nomiuata ipotenusa, e perciò 

scn X = sen (L — s) cos <p = sen ( L — *) — i <p ' sen (L — 3), a motivo 
della piccolezza di <p . Se ora rappresentiamo per d l’ istante dell’ os- 
servazione, per c <(ttello del passaggio già calcolato del centro, sarà 
l’angolo orario a — N(d — c), e perciò <p—a cos X = A’ (<Z — c)cos(L — 3) 
trascurando le quantità di terzo ordine . Quindi otterrassi 
sen X = sen (L — z) — f N‘ (d—- c)‘ cos’ ( L —% ) sen ( L — s) , donde 
si avrà con facile sviluppo X=Z — z — \N'(d — c)'cos (L — i)sen(Z, — *), 
Da quanto abbiamo detto raccogliesi , che indicando la rifrazione per r, 
la paralasse orizzontale per or , il semidiametro per A , il moto del- 
l’ astro in decimazione preso dall’ Effemeridi per un secondo di tempo 
= D , avremo dalla distanza osservata s la decimazione X colla se- 
guente formula 

1 = L — » — r -+- or seu 3 (</ — c) D — — ^ ~- C ^ sen 2 (L — 3) , 

4 R 

ove dividesi l’ ultimo termine per R" ad oggetto di ridurlo a secondi 
di grado , R' essendo al solito il numero dei secondi contenuti nel 
raggio . 

Rotazione della Luna intorno al suo asse. 

1 *; 8 . Abbiamo già esposto al capitolo X che la Luna osservata 
con forti canocchiali presentava delle grandi irregolarità alla sua super- 
ficie, le quali annunziavano l’ esistenza in essa di alte moutagne c ela- 
teri. Se ora diligentemente si prendano a seguire le posizioni di que- 
ste irregolarità , non tarderemo ad accorgerci che la Luna rivolge 
sempre verso la terra la medesima fàccia , giacché i suoi monti e cra- 
teri conservano costantemente quasi sempre la stessa posizione rapporto 
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al suo centro apparente . Risulta da ciò che la Luna oltre il suo moto 
di traslazione , in virtù di cui da occidente iu oriente compie la sua 
rivoluziono intorno alla terra, è animata eziandio da un moto di rota- 
zione intorno ad un asse clic {tassa per il suo centro, intorno al quale 
ravvolgasi in un tempo uguale a quello della sua rivoluzione periodi- 
ca. In fatti se dal centro della terra al centro della Luna fingiamo conti- 
nuamente condotta una linea retta , qualora non fosse la Luna animata da 
alcun molo di rotazione , dovrebbe questa linea incontrare la sua super- 
ficie in punti sempre differenti , dimodoché in una rivoluzione sinodica 
essa l’ avrebbe tagliata lungo una circonferenza. Se adunque questa li- 
nea iucontra la Luna sempre in un medesimo punto , è forza che di 
quanto questa si avanza nella sua orbita intorno alla terra verso orien- 
te , dì alircuaoto quello proceda pure verso oriente intorno al ceutro 
della Luna , seguendo cosi il moto della linea nello spazio . È dunque 
animata la Luna da un movimento di rotazione intorno ad un asse 
condotto per il suo centro , la cui velocità angolare sarà alla sua me- 
dia celerilà intorno alla terra uguale. 

179. Gli stessi metodi che nel capitolo LfL seguito abbiamo per 
determinare la posizione dell’ equatore solare , ed il tempo della sua 
rotazione , si applicano con piccolissime modificozioui anche albi Luna. 
Daremo nel §. seguente le regole adattate a questo caso speciale: frat- 
tanto, per uon dover più tornare sopra questo argomento , faremo qui 
brevemente parola di alcune oscillazioni che si osservano nella posi- 
zione delle macchie lunari rapporto al centro deHa Luna , in virtù delle 
quali sembrano esse ora allontanarsi, cd ora avvicinarsi al suo centro» 
manifestando alcuni piccoli movimenti lauto iu longitudine quanto iu 
ladtudine , ai quali si è dato il nome di librazione . Galileo fu fl pri- 
S mo ad accorgersi di questi movimenti libratori , c ne diede una plau- 

sibile spiegazione ; ma la loro vera teoria deve» al celebre In Grange , il 
quale nelle sue Recherches sur la libration de la Lune (memoria che 
riportò il premio dall’Accademia delle scienze di Parigi nel 1764) 
presentò ai Geometri le formule generali- di questi moti oscillatori , de- 
ducendole dalle formule generali di meccanica pei movimenti rotatorj , 
richiamando a calcolo tutte le forze di attrazione , che possono fare 
oscillare la Luna intorno al suo centro di gravità. 

1 movimenti libratorj che osservano gli Astronomi nelle macchie 
lunari si riducono principalmente a tre, ai quali danno essi il nome, 
di librazione diurna, librazione in longitudine, e librazione in La- 
titudine. Per rendere ragione di queste oscillazioni supporremo che il 
moto rotatorio della Luna si faccia intorno ad un asse inclinato all* asse 
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dell’ ecdotica di circa a", c clic sia esso uniforme , come generalmente 
sappiamo accadere nei movimenti rotatorj degli altri corpi celesti. 

lo pruno luogo è manifesto , che se ponghiamo due osservatori , 
uno situato al centro della terra , c l’ altro alla superficie , i quali coti* 
tempiino la Luna, quantunque presentasse questa nel corso della diur- 
na rivoluzione sempre la stessa faccia al cenilo della terra, non sarebbe 
così per l’osservatore situato alla superficie, fu fatti condotti due raggi 
dai due osservatori al ceutro della Luua comprenderanno questi tui an- 
golo uguale alla {tardasse lunare, e quindi i piani ad essi perpendico- 
lari, che determinano l’ emisfero a ciascun osservatore visibile, com- 
prenderanno fra loro lo stesso angolo . Mentre adunque il piauo per- 
pendicolare alla linea dei centri passa continuamente per gli stessi punti 
del globo baiare, l’altro rapporto a quello varia ad ogni istante pei' 
la variazione della paralasse diurna, ,discuoprendo e nascondendo cosi 
ai coufiui dell’ emisfero visibile alla superficie terrestre delle nuove mac- 
chie. In particolare chiaramente si vede, che ad oriente alla superficie 
terrestre si vedranno verso il lembo superiore delle macchie invisibili 
al centro, le quali andranno ascondendosi a proporzione che la Luna 
si eleva sull’ orizzonte, e se ne scuopriranno allora verso il lembo in- 
feriore delle nuove , che erano prima invisibili . Dopo il passaggio pel 
meridiano accadeva il contrario . Questa librazione c dunque una pura 
apparenza, che sparirebbe al centro della terra. 

In secondo luogo ravvolgendosi uniformemente la Luna intorno al suo 
asse di rivoluzione, ed essendo nella sua rivoluzione tropica intorno 
alla terra sottoposta a grandi disuguaglianze si concepisce fàcilmente, 
che il raggio vettore condotto dal centro della terra alla Luna è sot- 
toposto nella sua rivoluzione a tutte questo disuguaglianze, e perciò 
un punto speciale della superficie lunare, che muovesi con moto uni- 
forme, ci sembrerà da quello allontanarsi nel senso delle longitudini, 
mentre il moto diurno lunare è minore del moto medio , il contrario 
accadendo quando il moto diurno è maggiore del medio. Quindi le 
macchie rituale verso i lembi occidentale o orientale della Luna avran- 
no un moto libraiorio in longitudine , in virtù di cui talvolta si avvi- 
cineranno al centro, e talvolta ancora se ne allontaneranno per sparire 
ancora se siano in gran vicinanza dei medesimi. 

In terzo luogo per concepire come segua la librazione in latitu- 
dine, rappresenti T ( Fig . 5g) il centro della terra, TE il piano 
dell’ cedi idea , TL l’ orbita lunare inclinata all’ ecdiltica circa 5" , 
TC il piano dell’equatore lunare inclinato solo a*. Sia la Luna in h 
avendo una latitudine boreale di 5*, e ravvolgasi intorno all’asse LK 
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perpendicolare all’ equatore lunare. Condotta AGL paralcDa a TC, 
rappresenterà questa la traccia dell’ equatore lunare , cd un suo punto 
G apparirà distante dal centro apparente di una ([uanlilà G D che sot- 
tende verso il nord un angolo G L D = 3 “ . Dopo 1 4 o 1 5 giorni la 
Luna essendo pervenuta in M con una declinazione australe di 5 .°, la 
traccia dell’ equatore è nella linea Q M // paraleUa a TC, il punto G 
trovasi in Q distante dal centro apparente T di un arco = Q F che 
sottende 7 0 nel centro della Luna verso il sud. Questo punto, e quindi 
tutti gli alni hanno avuto un moto, iu virtù di cui souosi trasportali 
dal nord al stid di un arco uguale a 1 0“ del disco lunare , vale a dire 
le macchie sembrano essersi avanzate verso il sud di uua nona parte 
del semidiametro apparente. In seguito la latitudine della Luna «tor- 
nando indietro per gii stessi gradi, le macchie tornano pure al nord 
per gli stessi gradi , mostrandoci .quel moto apparente oscillatorio dal 
nord al sud che abbiamo definito per librazione in latitudine. 

Questi sono i principali movimenti apparenti delle macchie lunari . 
Tralascio di noverarne alcuni altri dipendenti dalla figura sferoidica della 
Luna , rimandando per questi ultimi , e per le formule generali , che rap- 
presentano tutte le librazioni, alla citata memoria del sig. la Grange, 
ed al secondo volume della meccanica celeste del sig. la Place. 

180. Resta ora che qualche cosa diciamo iutoruo al modo di de- 
terminare la rotazione della Luna dalle posizioni osservate delle mac- 
chie lunari . Si principierà pertanto dall’ osservare giornalmente nel tem- 
po del passaggio della Luna pel meridiano la differenza apparente di 
AR e di declinazione di una macchia col centro della medesima; quindi 
mediante le formule (E) del §. 33 si determinerà la differenza di lon- 
gitudine e di latitudine della macchia col centro della Luna, dalle 
«piali con metodi analoghi a quelli spiegati per il Sole nel §. 86 si 
dedurranno le sue longitudini e latitudini vedute dal centro della Lu- 
na , che appellate vengono selenocentriche . 

Qualora poi siansi dietro le osservazioni determinate in più giorni 
le longitudini e latitudini selenocentriche di una stessa macchia, con 
i metodi esposti per il problema analogo della rotazione solare, si ot- 
terrà la posizione dell’ equatore lunare, e la durata della sua rivolu- 
zione , fra i quali quello del §. 91 deve essere a preferenza messo in 
opera, in (pronto che si può far concorrere col suo mezzo un numero 
indefinito di osservazioni alla determinazione delle incognite del proble- 
ma. Sommamente rimarchevoli sono i risultali, ai quali si è pervenuto 
ricercando dietro questi precetti la posizione dell’equatore ed il tempo 
della rotazione lunare; poiché oltre essersi trovato questo uguale alla 
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«Tedia dorata della rivoluzione periodica intorno alla terra, i 1 nodi del- 
l’equatore lunare coincidono sempre con la media posiziouc dei nodi 
dell’ orbita , mentre la sua inclinazione all' ecdotica è costante ed 
= i* 5 o' circa. Pertanto i nodi dell’equatore lunare avranno un moto 
medio retrogrado uguale a quello dei nodi dell’ orbita , di cui terremo 
conto nelle formule del §. gt nel modo seguente. Rappresentando, co- 
me nel luogo citato, 8, X, /, i la declinazione, latitudine, longitudine 
selenocentrica di una macchia e l’ inclinazione dell’ equatore lunare, sia 
Si la longitudine del suo nodo ad un’ epoca stabilita , ed m il moto 
retrogrado del medesimo fra l’epoca scelta e l’osservazione, cosicché 
la sua longitudine sia ^2 — m > 1* equazione ( i ) diverrà 

sen 5 = cos i sen X — scn f cos X sen ( l -f- m — Si) , 
la quale , poiché l m è noto , ammetterà gli stessi regionamenti , ed 
allo stesso modo poigcrà i valori delle incognite 8 , », Si • 

1 8 1 . Sebbene con le formule citate del §. 86 si possano con fa- 
cilità deduiTe le longitudiui e latitudini selenocentriche di una macchia 
dalle longitudini e latitudini osservate alla superfìcie della terra, pure 
crediamo bene di qui riferire alcune formule generali, le quali si po- 
tranno con molta facilità applicare a tutti i simili casi. 

Noi supporremo pertanto che per il luogo dell’ osservatore e per il 
centro della Luna sieno condotti due piani paralcllì al piano dell’ ec- 
clittien , ed a questi riferiremo le posizioni della macchia e del centro 
della Luna mediante coordinate rettangole x , y , z , prendendo le x 
sulla liuea paralclla alla linea dell’ equinozio di primavera; le y sulla 
sua perpendicolare nel piano dell’ ecclittica , considerandola diretta ad 
oriente; e le z sulla linea paralclla all’asse dell’ ecclittica, assumendole 
positive quando sono rivolle al nord. 

Ciò posto , le coordinate del centro della Luna rapporto all’ osser- 
vatore siano x , y , « ; quelle della macchia x ' , y ’ , s' ; la distanza del 
centro della Luua dall’osservatore sia = d ; della macchia = d ; le 
coordinate selenocentriche della macchia siano X , Y, Z. 

11 semidiametro apparente della Luna espresso in secondi sia = 8; 
il suo raggio — R. Si rappresenti inoltre la longitudine c latitudine 
apparente della Luna per / , X ; le quantità corrispondenti osservate per 
la macchia per t , X'; la longitudine selenocentrica della macchia per 
p ; la sua latitudine per q . Dietro i ragionamenti fatti nel §. 3 1 avremo 1 
x — d cos l cos X ; x' = d cos t cos X' ; X = R cos p cos q 

y = d sen l cos X ; y — d sen t cos X' ; Y — R sen p cos q 

z = d sen X ; *' = d sen X' ; Z — li sen q . 

Ora si ha evidentemente X = x’ — x ; Y —y' — y ; Z> — i — s ; 
voi., t. 37 
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Sostituendo « si nvranno lo seguenti tre equazioni , donde sì dovranno 
ricavare, le incognite p, q, A' . 

( i ) R cos p cos q = A' coS t eos X' — A cos l eoa X ; 

(a) R sen p eos q — cì sen t cos X' — d sen / cos X ; 

( 5 ) R scb q — et sen X' • — d sen X j 

alle quali conviene aggiungere l’ altra R = ri S . 

Se ai so mimmo i quadrati delle prime tre , otterremo 
jR’ =» d‘ — a Ad {cos X cos X' cos (f — /) -4- sen X sen X'} d ‘ , 
dalla quale , ponoàdo cos \J, = cos X cos X' cos (t — t) -f- sen X sen X', 
otterremo df come segue 

(b) a: = a cos 4, — [/H 7 — à' sen* 4 . 

Il radicale dovrebbe invero avere il segno ± ; noi abbiamo scelto il 
segno —, percliè la macchia essendo sempre nell’ emisfero a noi ri- 
volto è meno distante del ccutro della Luna. Rapporto a queste equa- 
zioni io osservo che sarà sempre 4 1111 pìccolo arco tutto al piu uguale 

al semidiametro apparente della Luna. In fatti l’equazione (a), pouendo 
cos(l'- — /) = t — a sen ’i(t-l), si può scrivere sotto la forma 
sen* 1 4 ~ cos cos X'sen* -f (£ — [) -f- sen’ t (X' — X), che a, mo- 
tivo di ? — — l , X' X quantità piccole sì ìiduce a 

(«X 4 ' = (/ — />* cos- X -+- (X' — X)’., 

trascurando cioè le quautità di terzo ordine . Parimente l’ equazione (/») 


H « 

divisa per A, a motivo di — = 8, diviene — = cos \L — |/S"' — scu‘4- 

* d d T 


Dividendo ora le equazioni (1), (a), ( 5 ) per A, e ponendo in luogo 

di ~ i loro valori , avremo 

A d 

8 cos q cos p = cos 4 cos X’ cos t — cos X cos l — cos X^cos t l/ 8 * — sen '4 
8 cos senp-=cos 4 cos X' sen/' — cos X sen/ — cos X' se» l [/§' — sen '4 
8 sen q = cos 4 scn X' — sen X — sen X' ^ 5 ’ — sen* 4' 

Se ora dalla prima equazione moltiplicata per sen l si toglie la 
seconda moltiplicala per cos l ; e se si sommano insieme la prima e 
seconda moltiplicale rispettivamente per sen C , cos t , formeremo le 
due seguenti , . 

8 cos q sen (p — l) = cosX scn (t — /) j 
8 cos q cos (p — /”) = cos- 4 cos X' —cos X cos (f— Z) — cos X' l/8‘ — sen* 4 > 
Svolgendo in serie i secondi membri di queste equazioni , e tra- 
scurando Ite terze potenze di I — t, X'— X, 4 come piccolissime, 
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diverranno 2 coi q sen (/? — t) » (t — l) co» X ; 
Scos^cos(/z-/')=(X-X , )sent(\ / -t-Xy-'l\J/cosX / -t- h{l'—ly cos X — cosX 
nell' ultima delle quali in luogo dei due termini 

<— 4 \j/‘ co* X'-f- * (/' — /)‘ co» X si piò sema errore scrivere ( aven- 

(X* — X )* i^’sen'X 


do riguardo all’ equazione (a)' ) 

(v-xy 

a cos X 


a cos X 


a cos X 


Ovvero 


anche 


Svolgendo quindi in serie eziandio la terza equazione , e dividendo 
i termini di secoudo ordine per R" ( numero dei secondi contenuti 
nel raggio ad oggetto di rendere le equazioni omogenee) avremo per 
calcolare p, q dietro le differenze osservate di longitudine e latitudine 
le seguenti equazioni 

(a)' 4, = — cos 1 X -f- (X'_X)* / 

(by X cos q sen (p — Z') = (t — l) cos X 

(cY S cos q cos sen i (X'-t-X )— cosX'l/ (S— 4'X^'W') — ^V> ~ " " - v. * 

a R cos X 

(d)' S sen q = (X'_ X) cos * (X'+X) — sen X'|/(5— 4XS-+-4,) — 

a R 

nell’ ultima delle quali il termine — ■ si può trascurare come pie- 

colissimo . Queste equazioni daranno sempre ì valori , c la' specie di 
p c q con moka speditezza , e senza alcuna indeterminazione , qualora 
si osservi che q è sempre compreso fra -f- 90* , e — 90’ . 

CAPITOLO XVI. 


Teoria dei pianeti. Fenomeni generali del moto dei pianeti, 
ed esposizione del sistema Copernicano. 


183. 


D„ 


"opo di avere esposto la teoria del Sole e della Luna, l’or- 
dine naturale richiede che si passi olla teoria dei pianeti , cosi appellati 
dalla parola greca Tfjirwna, die significa errante. Abbiamo già detto al 
§. 8 che essi si distinguono dalle stello fisse per un loro moto 
proprio, in virtù di cui vanno percorrendo in vario tempo il cielo 
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stellato corrispondendo successivamente a diverse longitudini, ed a di- 
verse latitudini , trovandosi vicini a stelle sempre differenti . 

La teoria dei loro movimenti forma una delle parti più importanti 
ed insieme più difficili dell’Astronomia. I limili di quest’ opera non ci 
permettono di entrare in discussioni troppo lunghe e profonde su que- 
sto argomento; perciò dovremo contentarci d’indicare come col mezzo 
delle osservazioni siensi potuti gli Astronomi iunalzare alla cognizione 
delle loro orbite , ed involare alla natura il secreto , col quale sembra 
abbia voluto celare agli occhi nostri le belle leggi, dalle quali sono i 
loro moti retti e moderati . Per servire alla brevità eviteremo di rife- 
rire la storia d’altronde interessantissima delle diverse opinioni dello 
spirito umano std sistema del mondo, e dei diversi passi ora diretti, 
ed ora retrogradi tendend allo sviluppo della loro teoria. Rimandando 
per questa gli studiosi ad opere più voluminose , principieremo dai ri- 
ferire brevemente quei dad d’ osservazione, dai quali partiremo per 
l’invesdgazione delle orbite da loro percorse nell’ immensità dello spa- 
zio . Ma prima daremo le definizioni di alcuni vocaboli usad dagli A- 
stronomi nella descrizione delle osservazioni e movimend dei pianed . 

i Allorquando un corpo celeste si muove per modo , che la sua 
longitudine nell’ ccclittica vada da un istante all’ altro aumentando , di- 
cesi diretto secondo /’ ordine dei segni, o semplicemente diretto . 
Se la sua longitudine rimane invariabile per più istand consecudvi, al- 
lora appellasi stazionario , ed i punti ove ciò si osserva , si chiamano 
punti delle stazioni. Se per ultimo la sua longitudine da un istante 
all’ altro va diminuendo appellasi retrogrado , ed il suo movimento di- 
cesi diretto contro l'ordine dei segni. 

a.* Appellasi moto geocentrico di un pianeta in longitudine , ia 
ladtudine , in AR ed in declinazione quella quandlà, di cui vanno 
giornalmente variando le longitudini, latitudini, AR e declinazioni os- 
servate dal centro della terra , i quali mod si riguardano come posidvi 
se tendono ad aumentare , negadvi se a diminuire le rispetdve loro 
posizioni . 

3.' Quando le longitudini del Sole e di un pianeta veduto dalla 
terra sono uguali , qualunque sia la latitudine del pianeta , o in altri 
termini quando i centri del Sole, del pianeta e della terra si trovano 
in uno stesso piano perpendicolare all’ ecclitdca, allora dicesi che il 
pianeta trovasi in congiunzione col Sole. Se la distanza lineare del 
pianeta dalla terra è maggiore di quella del Sole , dicesi in una con- 
giunzione superiore , od io una congiunzione inferiore nel caso op- 
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4 -" Se le longitudini geocentriche del pianeta e del Sole differi- 
scono di 1 80’ , cioè se i centri del Sole , della terra , e la projeaione 
del pianeta nel piano dell’ eccliuica sono situati in una linea retta, al- 
lora dicesi che il pianeta è in opposizione col Sole , corrispondendo 
egli di fatto a punti opposti nel cielo stellato. 

5 . * Se supponiamo trasportato un osservatore nei centro del Sole, 
e che di là egli osservi le posizioni dei corpi celesti riportandole al- 
l’ eccliuica , le longitudini e latitudini ivi osservate si appellano elio- 
centriche. 

6. ” La differenza delle longitudini eliocentriche della terra e di un 
pianeta viene appellata angolo di commutazione , il quale se è di 90* 
pone il pianeta in quell’aspetto nominato quadratura. 

7. * La differenza delle longitudini geocentriche di un pianeta e del 
Sole chiamasi angolo di elongazione. 

1 83 . Passiamo ora all’ esposizione dei fenomeni osservati nel moto 
dei pianeti , e principiamo dalle 

Apparenze di Mercurio e di Venere. 

Le apparenze che s’incontrano nei movimenti di questi due pia- 
neti, essendo presso a poco le stesse, esamineremo quelle di Venere, 
dovendosi istituire un esame simile rapporto a Mercurio. 

Noi supporremo una serie illimitata di osservazioni di Venere , nella 
quale di giorno in giorno siensi registrate le ascensioni rette e decli- 
nazioni, e siensi quindi dedotte le longitudini e latitudini geocentriche 
di questo pianeta. A lato delle stesse si scriva il suo diametro appa- 
rente , c la sua apparente figura . Per ultimo vi s’ inseriscano eziandio 
le longitudini corrispondenti del Sole, dedotte o dalle osservazioni , o 
dalle tavole . 

Esaminandone da principio il diametro apparente si scuoprirà sot- 
toposto a notabili cambiamenti , ed a fasi aventi molta analogia con 
quelle della Luna. Le longitudini geocentriche sono pure sottoposte a 
notabili variazioni. Generalmente parlando esse aumentano da un giorno 
all’altro, ed annunziano nel pianeta un movimento diretto da occidente 
verso oriente. Le sue latitudini ora sono boreali ed ora australi: e sic- 
come le massime latitudini boreali uguagliano all’ incirca le massime la- 
titudini australi, cosi l’orbita apparente perii cielo stellato sarà un cir- 
colo massimo , di cui dovrassi determinare la posizione rapporto al- 
1’ eccliuica. 

Confrontando le longitudini di Venere con le corrispondenti longi- 
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tubini del Sole si vedrà che F elongazione massime" di Venere non ol- 
ire passa i 48* 1 ed allora si presenta falcala . Nelle sue massime elon- 
gazioni la longitudine di Venere è talora minore , e talora maggiore di 
quella del Sole, cioè cesa trovasi alternativamente all’ occidente cd al» 
F oriente rapporto al Sole . La quantità della massima elongazione non 
è sempre Li stessa, ma è compresa fra 44* ^7* e 47* *8'. 

Verso i pnoti delle massime elongazioni il muto giornaliero di Ve» 
uere in longitudine è piccolissimo. bissa sembra allora quasi staziona- 
ria. Passando dalla massima elongazione occidentale alla massima elon- 
gazione orientale il suo moto diurno si va aumentando, e si aumeuta 
pure la porzione illuminata del suo dìscu duo a che essendo vicinis- 
sima alla sua congiunzione col Sole essa comparisce perfettamente ro- 
tonda , ove il suo moto diurno acquista il suo- più grau valore . Sì 
perde allora per poclii giorni nei raggi del Strie , sembra quasi nascon- 
dersi diotro di esso, dai quali sorte continuando a trasportarsi verso 
oriente per passare alla sua massima digressione orientale. Liberandosi 
dai raggi del Sole il suo moto diurno va di giorno in giorno dimi- 
nuendo , il suo disco apparcute va mancando , finché arrivata alla di- 
gressione orientale di nuovo comparisce falcata sotto l’aspetto di mezzo 
circolo illuminato. Arrivata tu questo punto apparisce di nuovo stazio- 
naria , ed in seguito il moto diurno , che duo allora era stato diretto , 
apparisce retrogrado. La sua fase luminosa diminuisce giornalmente in 
un con la elongazione , duchè essendosi mollo avvicinata alla sua con- 
giunzione col Sole si rende invisibile, il suo moto diurno retrogrado 
va aumentando fino a divenire massima nelle vicinanze della sua con- 
giuuzioue. Accade talvolta che Venere si veda attraversare il disco ap- 
parente del Sole in fi trina di una macchia rotonda dotata di un moto 
retrogrado uguale all’ incirca a quello che aveva nei giorni precedenti. 
Allontanandosi poscia continuamente dal Sole, ricomparisce di nuovo 
verso l’occidente; il suo moto diurno retrogrado va diminuendo, la 
sua fase luminosa e la sua elongazione occidentale aumentauo di nuo- 
vo , finché, giunta alla sua massima digressione occidentale principiano 
a presentarsi le stesse apparenze. In ogni sua posizione le punte lu- 
minose delle fasi sono sempre opposte al Sole. 

Si vede chiaramente dai fatti riferiti r.* che Venere è un corpo 
sferico opaco, e soltanto a noi visibile per la luce solare che egli ri- 
flette; -a.’ die si ravolge in un orbita rientrante intorno al Sole da oc- 
cidente verso oriente; 3 ." che la sua distanza dal Sole rimane sempre 
minore di quella della terra dal Sole, onde accade che egli si trovi 
talora in copgiuuzione superiore , talora in congiunzione inferiore . Nelle 
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congiunzioni superiori egli apparir deve rliretio, nelle inferiori retro- 
grado , come apertamente si vede dalla ispezione della figura 47 < nella 
«piale si suppone S il centro del Sole , T «{nello delia terra , 
V V V" V" l’orbita di Venere da essa percorsa da occidente verso 
oriente . Nelle sue massime digressioni in V V" apparir deve presso 
die stazionaria; diretta e pienamente illuminata nelle sue congiunzioni 
superiori in V' ; retrograda e falcata «piando percorre l’arco V” V" V : 
invisibile, e talvolta sul Sole «piando si trova nella congiunzione infe- 
riore V"' . Essa apparirà progettata std disco solare se la sua latitu- 
dine in V'“ sarà minore dd semidiametro solare . 

Quanto poi alla figura dell’ orbila stessa, non può essere gran (atto 
diversa da un circolo , awegnacchè , rpialumpie posizione si abbia il 
Sole nell’ ecclittica , le piti gran digressioni di S T V, S T V" non 
sono molto dall' uguaglianza lontane. Ponendo l’ orbita di Venere cir- 
colare , e supponendo S T = ■ , sarà S y = S V" r* *en S T y . 
Ora essendo S T y compreso fra i limiti 44 * 47 * *8', per un 

medio staliiliremo ST V ■= 46“ 8 '. Quimli S V =0,72. 

1 84. Le apparenze nei moti «li Mercurio sono le stesse di quelle 
di Venere; se non che le sue massime elongazioni dal Sole essendo 
minori, piti difficili si rendono le sue osservazioni senza Intoni canoc- 
chiali , essendo «piasi swiipre immerso nella viva luce «ite lascia intor- 
no a se il Sole . Le massime elongazioni di Mercurio sono comprese 
in limili più distanti di «piedi di Venere, variando da 17* 36 ' lino 
28” 20', ed essendo nel loro medio valore 22" 58 '. Mercurio per* 
tanto si innoverà intorno al Sole in un’ orbita rientrante alcun poco 
dal circolo diversa. Essa sarà compresa dentro l’orbita di Venere, e 
la sua distanza media dal Sole sarà incirca = sen 22’ 58'= o, 5g , 
supposta la «iistanza della terra dal Sole come sopra = 1 . 

Mercurio e Venere, rimanendo in tutte le loro posizioni rapporto 
al Sole sempre ad esso più vicini della terra, vengono appellati pia- 
neti inferiori. 

Fenomeni osservati nei moti di Marte, Giove, Saturno ed 
Urano ; e nei nuovi piccolissimi pianeti Cerere, Giunone, 

P allude e Vesta , 

1 85 . Molto dai precedenti differiscono i fenomeni osservali nel moto 
di «pesti pianeti ; essendo però in tutti gli stessi , cosi analizzeremo 
«pxdli di Marte , dovendosi per gli altri stabilire i medesimi ragionamenti . 

Supporremo pertanto di avere una serie illimitata «li osservazioni 
di Matte ordinata come «ptelia assunta per Venere. In primo luogo 
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facilmente vedremo, che le sue longitudini e latitudini vanno giornal- 
mente variando in modo, che nello spazio di a 5 mesi all’ indica egli 
da occidente in oriente ha percorso i 36o* dell' ecclittica , corrispon- 
dendo successivamente alle costellazioni tutte del Zodiaco . 

La sua latitudine è talora boreale , talora australe : durante una 
metà della sua rivoluzione essa è boreale, restando australe per l’altra 
inetà. 1 punti, nei quali la latitudine di boreale diviene australe, e di 
australe ritorna boreale corrispondono a longitudini differenti all’ incirca 
di 1 80 * , ed essendo la massima latitudine boreale uguale alla massima 
australe, se ne può di già inferire, che la sua orbita è una curva ri-> 
entrante situata nel piano di un circolo massimo della sfera celeste non 
molto inclinato all’ ecclittica , poiché le sue ladtudini australi c boreali 
si mantengono sempre abbastanza piccole. 

Confrontando le posizioni osservale di Marte con quelle del Sole, 
si noteranno i seguenti fenomeni : i .* Marte non è sottoposto a Casi 
così varie, come Venere e Mercurio, a.* La sua elongazione non è 
ristretta in limiti angusti, come quella di Venere, ma passa successi- 
vamente per tutti gli angoli da o’ fino a 56o". 3.* Malte si trova al- 
ternativamente in opposizione ed in congiunzione col Sole, passando 
nel primo caso al meridiano verso la mezza notte , e nel secoudo verso 
mezzogiorno. 4-" M diametro apparente di Marte è maggiore verso le 
opposizioni, che verso le congiunzioni, onde deducesì essere nel pri- 
mo caso più vicino alla terra, che nel secoudo. 5.* 11 suo disco non 
apparisce perfettamente rotondo, ma oblongo verso le quadrature, dal 
che si può dedurre, che egli è un corpo opaco soltanto a noi visi- 
bile in quanto che egli è illuminato dal Sole ; e siccome non è sot- 
toposto a fasi, come quelle di Venere, nè mai sparisce per l’osser- 
vatore della terra , così se ne può tosto inferire che 1’ orbita da lui 
percorsa comprende dentro di se nello spazio il Sole c la terra. Egli 
è appunto per ciò, che la sua elongazione non è ristretta a limiti de- 
terminati , ma passa successivamente per tutti i valori dei quattro retti 
della circonferenza. 8.° Tutte le volte che Marte trovasi in opposizione 
egli ha un moto retrogrado, il quale va diminuendo, mentre si allon- 
tana dall’ opposizione fino a ridursi = o verso le quadrature ; sembra 
allora per qualche giorno stazionario; quindi il suo moto diurno vol- 
gesi in moto diretto , da piincipio piccolissimo ; va in seguito crescendo 
avvicinandosi alla congiunzione supcriore , ove ha il massimo moto diur- 
no diretto; passata la congiunzione il suo moto diurno diminuisce, 
tinche verso l’altra quadratura apparisce di nuovo stazionario per ri- 
tornare retrogrado nell’ avvicinarsi alla sua opposizione. 
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186. Le stesse apparenze all’ incirca si presentano nel moto degli 
altri pianeti ; esse da queste non differiscono che nella durata delle re- 
trogradazioni , dei movimenti diretti , e delle loro rivoluzioni attorno ai 
cielo stellato . 

Si può dedurre da tutto ciò che le orbite dei pianeti superiori 
sono curve , piane , rientranti , situate in diversi piani più o meno a 
quello dell’ ccclittica inclinati (t), e che la forza centripeta, la quale 
trattiene questi corpi nelle loro orbile non è certamente diretta verso 
la terra . Essendosi già dimostrato che Venere e Mercurio si ravvol- 
gono intomo al Sole , sarà questo probabilmente il centro dei movi- 
menti tutti planetarj . Varj Filosofi dell’ anliclùtà adottarono già questo 
sistema; ma al celebre Copernico siamo debitori di avere felicemente 
con solidi argomenti, e con un esame accurato delle osservazioni di- 
mostrato questa verità, e di aver riprodotto un’ipotesi, la quale per la 
felicità , con cui spiega tutti i fenomeni osservali , per la sua congnienza 


(t) 1 pianeti scoperti dagli antichi si allontanavano poco dal piano dell' pe- 
ctinica , poiché le loro orbite sono ad esso sempre di pochi gradi inclinale . Si 
occuparono perciò in particolare gli Astronomi nel determinare con tutta 1 ' ac- 
curatezza le stelle vicine all'cccliuica per potere col loro ajuto più facilmente 
riconoscere e descrivere in ogni giorno la posizione dei pianeti, e fino dalla 
più remota antichità è stato diviso questo circolo in dodici parli uguali appet- 
iate segni, e le stelle circonvicine ad esso per una zona di 16" in 18", cioè 
8" in p* per parte, vennero distribuite in ta costellazioni, appellate coslclla- 
zioni Zodiacali , a ciascuna delle quali si diedero dei nomi di animali, che per 
ordine sono i seguenti: Ariete, Toro, Gemelli, Cancro, Leone , Vergine, Li- 
bra, Scorpione , Sagittario, Capricorno, Acquario , Pesci. Del pari le ra parli 
(di 3 o° ciascuna), nelle quali supponesi divisa la circonferenza dell’ ecclittica , 
portano i nomi stessi di queste la costellazioni, ed alcuui Astronomi indicano 
indifferentemente le longitudini per segni, gradi c minuti, sostituendo al nu- 
mero dei segni il nome del corrispondente segno per modo preso, che Ariete sia 
il pi imo. Toro il secondo, e così di seguito. Cosi, secondo essi, una longitu- 
dine di 3 * ii°, o vogliamo dire di 101° viene nominata ii° del Cancro. Non 
ennvien perù credere, che i segni del Zodiaco corrispondano alle costellazioni 
dello stesso nome, poiché se nella loro prima invenzione la costellazione d' A- 
riele corrispondeva all’ equinozio di primavera, essa in virtù dell'annua preces- 
sione degli equino:. j si è per modo avanzala, che ora l’equinozio trovasi nella 
costellazione dei Pesci, e collo avolgersi del tempo la costellazione di Ariete, e 
quindi tutte le altre continueranno ad allontanarsi vieppiù dall' equinozio . Si 
credè già per mollo tempo che i pianeti dovessero essere sempre compresi nelle 
costellazioni Zodiacali; ma la scoperta dei quattro nuovi pianeti, fra i quali 
Citinone e Pallade, hanno una grandissima inclinazione, ha fatto vedere che 
questa opinione era priva di fondamento. 

vol. i. a 8 
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con i principi meccanici, c per la sua semplicità si eleva al posto di 
una geometrica proposizione , Prima però di passare all’ esposizione del 
sistema Copernicano fa d'uopo esporre conte determinare si possa con 
le osservazioni la durata delle rivoluzioni dei pianeti. 


Rivoluzioni sinodiche, periodiche e siderali dei pianeti. 


187 . Il tempo che un pianeta impiega a ritornare alla stessa posi- 
zione rapporto al Sole si appella rivoluzione sinodica ; il tempo che 
egli impiega a ritornare alla stessa longitudine eliocentrica si chiama ri- 
voluzione periodica; ed il tempo impiegato a ritornare in congiunzio- 
ne relativamente ad una stessa stella appellasi rivoluzione siderea. 

Le rivoluzioni sinodiche dei pianeti si deducono immediatamente 
dall’ intervallo di tempo compreso fra due consecutive congiunzioni , o 
fra due consecutive opposizioni . Siccome presi consecutivamente questi 
intervalli non sono troppo fra loro uguali , ma ora si riscontrano mag- 
giori , ed ora minori di uu limite medio , cosi qualora vogliasi la vera 
durala media della rivoluzione sinodica, conviene fra loro confrontar© 
due opposizioni o due congiunzioni dello stesso pianeta, le pili remote 
che ottenere si possano dalla storia dell’ Astronomia . Dividendo allora 
il numero dei giorni , ore e minuti per il numero intero delle trascorse 
rivoluzioni sinodiche , se ne otterrà la sua durata media con precisione 
tanto maggiore , quanto pili grande fu l’ intervallo delle osservazioui . 

Sia ora la durala della rivoluzione sinodica di un pianeta in gior- 
ni = S ; il moto medio diurno sinodico da occidente verso oriente = s ; 
il suo moto diurno periodico = p; sia inoltre il moto medio diurno 
periodico del Sole = <r . Sarà per i pianeti inferiori , che hanno un 
moto diurno maggiore di quello del Sole s—p — <r ; e per i supe- 
riori s = <r — p . Quindi avremo p = <r s , valendo il segnò 
-4- per i pianeti inferiori, il segno — per i superiori. Sia T il nu- 
mero dei giorni neccssarj perchè si compia la rivoluzione tropica del 

• ( 50o 5òo 

pianeta . Satà evidentemente T = = , 

P <r ±s 

5^0 36o 

Frattanto è fàcile vedere, che s = — — , <r = , A essendo la 

S A 

durata dell’anno tropico = 365*, a4aa5: sostituiti questi valori in quello 
AS A 

— — , adoperando sempre u seguo 


di T, si ottiene T =r 


S± A 


— s 
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-f- per i pianeti inferiori, il segno — per i superiori. Conosciuto T 
si avrà il moto diurno p del pianeta = . 

t88. Si può anche direttaineme ottenere il tempo della media ri- 
voluzione periodica del pianeta, confrontando le longitudini osservate 
in due opposizioni, o in due congiunzioni fra loro molto remote eoa 
la differenza dei tempi . In fotti è focile a vedere , che nelle opposi- 
zioni o nelle congiuuzioni Li longitudine geocentrica osservata uguaglia 
quella veduta dal centro del Sole , attorno a cui i movimenti dei pia- 
neti si dimostreranno più regolari in appresso. Chiamando quindi L 
la longitudine nella prima opposizione, L' nella seconda, n il numero 
delle circonferenze intere percorse dal pianeta , r Li differenza dei tempi 
osservata e ridotta in giorni e parti di giorno, sarà l’angolo percorso 
dal pianeta fra le due osservazioui x= n 56 o L' — L , ed il moto 


« JUO 

medio diurno .= 

T= T 36 ° 

n 56 o 4- L' — L 


n 36 o L' — L 


; quindi 


Si dimostrerà in seguito, che i moti dei pianeti vedud anche dal 
centro del Sole sono sottoposti ad alcune irregolarità , o vogliamo dire 
equazioni , le quali dipendono dalle loro posizioni nella loro orbita , e 
sono situili a quelle correzioni che si adoperarono per il Sole e per 
la Luna per ridurre le posizioni medie alle vere . Siccome esse ritor- 
nano le medesime alle medesime posizioni del pianeta, così si otterrà 
una maggiore precisione o confrontando insieme due opposizioni corri- 
spondenti a longitudini fra loro poco diverse , o tenendo conto me- 
diante le tavole ilei pianeti già costruite di queste eipiazioni. Daremo 
in seguito un metodo per correggere gli elementi delle orbite plane- 
tarie già presso a poco conosciuti. Frattanto supporremo che per una 
prima cognizione dei moti medj si confrontino insieme le opposizioni 
dei pianeti corrispondenti a longitudini poco fra loro diverse , come ac- 
cade nel seguente esempio relativo a Marte. 

L’anno i 685 agli 11 Aprile o h 11' al meridiano di Parigi Malte 
era in opposizione , secondo Cassini , c la sua longitudine eliocentrica 
(uguale allora alla geocentrica) era = aot° 4 1 ' So". L’anno 1809 il 
giorno 8 Aprile a 1 5 h 5 o' 55 " al meridiano di Padova , corrisponderai 
a 1 5 1 ’ 12' 25 " per il meridiano di Parigi, Marte, giusta le nne osser- 
vazioni, fu in opposizione, e la sua longitudine era = 198* 4^ 5 V',9 
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(Mem. della Società Ital. voi. XV). Si domanda dietro queste osser- 
vazioni la durata della sua rivoluzione sinodica e periodica, supponen- 
do che siasi presso a poco riconosciuto, che la durata della sua rivo- 
luzione sinodica 0 = 780 giorni. L’intervallo delle due osservazioni, 
avuto il debito riguardo ai bisestili , è di giorni 
46017, 1 3 h t' a 5 " = 460 1 7 , 54265, nel quale intervallo di tempo 
Marte ha percorso 5 g rivoluzioni sinodiche esattamente . Quindi 

S — 4Go ,- 7 ’ = 779, g 5855 . Quiudi si formerà 
5 9 

A 565 , a 4 aa 5 

T = - = ritTàz = 686 ’ 9 1 1 5 • 

I— 0,46°283l 

1 A’ 

Si deduce di qui il moto diurno = o* 3 i' 26" 707, ed il moto 
annuo = 1 g i “ 17' 27", g6 (per l’anno di 365 ). Dietro questo risul- 
tato è facile vedere, che nell’ intervallo di 46017*, 5426 sono com- 
prese poco meno che 67 rivoluzioni . Fatto n = 66 ; 

U — L = 357* 4 ' 24”, 9, colla seconda formula troveremo 
T = 686*, 9123 dalla superiore poclùssimo diversa . 

Determinata la durata della rivoluzione periodica in un pianeta , 
nulla di più fàcile che 1’ assegnare la durata della rivoluzione siderea 
o assoluta , come che quella che ad un punto fisso si riferisce . In 
fatti supponendo che il moto annuo periodico del pianeta sia espresso 
per n, e che la retrogradazione dell’equinozio, a cui esso si riferisce 
sia in 365 * = 5 o", 25 , sarà la durala della rivoluzione siderale 

— - — • Applicala questa formula al nostro caso, ponendo 

n — 5 o , 25 r 

come sopra n = 191’ 1 7' 27", 96, troveremo la rivoluzione siderea 
di Marte = 686, 96 1 3 = 686* 2 io' 1 6", 3 . 


Questi risultati fondati sopra un unico confronto non si devono 
riputare esattissimi. Essi però sono molto vicini al vero, come appa- 
risce dalla seguente tavola, ove ho riunito le durate delle rivoluzioni 
siderali dei pianeti dedotte dal confronto delie osservazioni, ponendo 
eziandio la terra fra il numero dei pianeti, la cui rivoluzione siderale 
uguaglia quella del Sole , come si mostrerà nell’ articolo seguente . 
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Rivoluzione siderale 

Movimento tropico 
per 365 «, %5 

Moto diurno 

Mercurio . 

® 7 '> 9 ® 9 3 58 o 

4 *'- 54 * 44 ' 36", 6 

4* 5 ' 53 " 

Venere. 

324 , 7008340 

1 325 it 5 i , 8 

1 56 8 

Terra .... 

365,3565835 

1 0 0 37 , 5 

0 5 g 8,5 

Marte .... 

686 ,9796186 

0 191 a 5 i ,3 

0 3 t 27 

Giove .... 

453 a , 5965076 

0 3 o 2t 46 , 5 

0 4 59 , 5 

Saturno 

10758 ,9698400 

0 13 t4 7 , 0 

0 2 0,6 

Urano o Herschel 

5 o 688 ,7126872 

0 4 1 7 54 , 8 

0 0 4 2 > 4 


Quanto ai quattro novissimi pianeti Cerere, Giunone, Fallacie e 
Vesta essi hanno una rivoluzione tropica compresa fra quella di Marte 
e Giove. Non li abbiamo qui inseriti riserbandoci a riferire gli cle- 
menti delle loro orbite nel quadro generale delle orbite planetarie , che 
trovasi in fine di questo volume. 

Esposizione del sistema di Copernico. 

1 8g. Niccolò Copernico nato a Thom in Prussia nel 1 4 - 7 3 tr<> " 
vando insufficienti e complicati i sistemi astronomici allora spiegati nelle 
scuole, giusta i quali collocavasi la terra nel centro dell’ universo , per 
filile rivolgere intorno giornalmente la sfera celeste, e sopra essa tras- 
portare in direzioni particolari i pianeti , ebbe la felice idea di richia- 
mare a nuovo esame l’antico sistema da Pitagora e dai suoi seguaci 
adottato, nel quale assumevasi il Sole come centro del sistema plane- 
tario, e attorno ad esso facevansi in orbite particolari e determinate 
ravvolgere la terra con gli altri pianeti. 

Dopo avere attentamente considerato l’ ipotesi Pitagorica , vide 
che colla medesima potevansi mirabilmente spiegare tutti i fenomeni os- 
servati nei varj movimenti dei pianeti , ricondusse in campo nuo- 
vamente l'idea del moto della terra, ed adornò con tanta sagaci là il 
suo sistema, che pervenne felicemente a spiegare non solo tutte le di- 
verse apparenze dei moti celesti, ma eziandio a formare dietro di esso 
delle tavole astronomiche molto piò esatte di quelle di Tolomeo , e 
di Alfonso allora in uso . Ecco in poche righe il suo sistema . 

Eingesi il Sole immobile nel centro del sistema planetario; ed at- 
torno al medesimo si ravvolgono i pianeti nella costante direzione da 
occidente in oriente in orbite presso a poco circolari di raggio tanto 
piò grande, quanto maggiore è il tempo della loro rivoluzione perio- 
dica sopra determinato . Cosi l’ ordine delle orbite planetarie rapporto alla 
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loro distanza dal Sole savi 1 .* Mercurio, a.* Venere, 3.* 1* Terra, 4-* Marte, 
5.* Giove , 6.* Saturno , 7." Urano o Herschel così chiamato dal nome 
del suo inventore, il quale lo riconobbe nell’anno 1781. I mod an- 
golari di quesd pianeti intorno al centro del Sole sono presso a poco 
costand ed uguali ai loro mod medj , ed in conseguenza inversamente 
proporzionali alle durate delle loro rivoluzioni . Così sono essi tanto 
minori, quanto più distand trovansi dal centro del Sole. 

Quanto alla terra , che forma il terzo pianeta del sistema solare , 
suppone Copernico , che essa sia condotta intorno al Sede in modo che 
il suo centro percorra esattamente l’orbita ellitdca, che a noi sembra 
il Sole percorrere in un anno. Di più assume nella terra un molo di 
rotazione da occidente verso oriente intorno ad un asse perpendicolare 
all’equatore , e tabnente disposto che egli rimanga sempre paralello a 
«e stesso in tutte le posizioni, per le quali passa il centro aclla terra 
nella sua orbita annua. Questa rotazione si compie nello spazio d'un 
giorno, o più esattamente in a 3“' 56' 4", og . 

Per ultimo tutti i puud del sistema planetario sono situad in una 
distanza influita da ogui stella fìssa, e quindi dall’apparente cielo stel- 
lato , di modo che l’ asse dell’ equatore terrestre rimanendo sempre a se 
stesso paralello, semini incontrare in ogni tempo dell’anno la volta ce- 
leste in due puud (issi, che costituiscono i poli dell’equatore. 

190. L’osservazione ei ha incontrastabilmente dimostrato, che la 
Luna ravvolgesi intorno alla terra in un’ orbita determinata . Dopo l’ in- 
venzione dei telescopi Giove si osservò accompagnato da quattro pic- 
cole stelle , che sembrano avvolgersi intorno ad esso , come intorno ad 
un centro de’ loro movimend. Saturno si vede accompagnato da sette 
piccolissimi astri, ed Urano da sci. Quesd corpi che girano intorno 
alla terra, a Giove ed a Saturno, come centri de’ loro mod, appellatisi 
pianeti secondar j, o anche satelliti. Esamineremo in seguito i moti 
dei satcllid di Giove , Saturno ed Urano . Frattanto dobbiamo avvertire 
che Copernico per rappresentare i movimend della Luua, solo satellite 
conosciuto al suo tempo, ed i suoi seguaci in appresso suppongono i 
cernii della terra , di Giove , di Saturno , di Urano trasportad nelle loro 
orbite intorno al Sole, ed accompagnad al tempo stesso dalle oibite 
dei loro rispetdvi satelliti, le quali vengono dà essi percorse nello 
stesso modo che le percorrerebbero , se i pianed principali , centri dei 
loro moti , fossero in quiete . La figura 48 rappresenta un sistema pla- 
netario giusta la esposta ipotesi Copernicana. 11 Sole occupa il centro 
del sistema , e intorno ad esso si avvolgono in orbite pressoché cir- 
colari i pianed nell’ ordine sopra riferito . La terra vedesi circondata da 
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un minore circolo rappresentante 1 * orbita della Luna, che seco semiira 
trasportare nella sua orbita annua , Giove da quattro , Saturno da sene , 
Urano da sei . 1 pianeti stessi vengono dai loro simboli rispettivi in 
essa figura (listimi. 

191. 11 sistema Copernicano finora esposto soddisfa a meraviglia a 
tutù i fenomeni osservaù nei moù celesti. In primo luogo qualunque 
movimento si abbia la terra nello spazio, essendo questo comune a tutù 
gli esseri sopra di essa esistenù , noi non potremo percepirlo , e ci 
crederemo sopra di essa in quiete , perchè in virtù di questo moto co- 
mune a noi, ed a tutù gii oggeui che ci circondano, noi rapporto ad 
essi conserviamo la medesima posizione. Attribuiremo perciò agii og- 
getti che sono fuori della terra lo stesso nasuti movimento rivolto in 
senso contrario, egualmente che in un naviglio con celerità trasportato 
sulla superficie delle acque uoi ci crediamo in quiete , mentre sembrami 
muoversi in contraria {ratte il Udo del mare, c gli oggetù tutù situati 
fuori del medesimo. 

Quindi avendo la terra un moto di rotazione intorno ad un asse 
perpendicolare all' equatore, e diretto da occidente verso oliente, uoi 
ignari di questo moto giudicheremo che gli astri tutù siano mossi da 
oriente verso occidente con la stessa nostra celerilà angolare , percor- 
rendo nello stesso tempo circoli in piani perpendicolari all’asse della 
rotazione teivestre , e quindi paraleili all’ equatore . Sembrerà adunque 
ai nostii sensi che la sfera celeste ruoù intorno ai poh dell' equatore, 
compiendo nello spazio di a4 ore la sua rivoluzione, e così rapporta 
al mota diurno avranno luogo le stesse apparenze che abbiamo altrove 
descritte . 

In secoudo luogo, iu qualunque punta della sua orbita venga dal 
suo molo annuo trasportata la terra , uou percepirà essa il suo cam- 
biamento di sito rapporto all’ equinozio , ed il Sole sebbene immobile 
nel centro del sistema, verrà sempre dall’osservatore terrestre giudicato 
in un punto del cielo stellato opposto a quello, a cui la terra coni- 
sponde . La longitudine del Sole veduta dalla terra difTetirà perciò ad 
ogni istante da quella della terra di 1 80 gradi, e quindi il Sole sembrerà 
precisamente dotato delle stesse variazioni in longitudine , di cui gode la 
terra , e parerà intorno ad essa avvolgersi in un’ orbila perfettamente 
uguale a quella dalla medesima descritta . In fatò la terra essendo in qua- 
lunque punto della sua orbita , vede il Sole nel cielo stellato , ove esso 
è incontrato dalla linea S in una longitudine dalla sua differente di 
180*- I fenomeni del moto diurno degli astri, e del mota annuo del 
Sole sono adunque nel sistema Copernicano con molta semplicità rap- 
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presentati . Y ediamo se con ugnale semplicità si rappresentano i feno- 
meni del moto annuo dei pianeti, e principiamo dai pianeti inferiori. 

i ga. ( Fig. 49 ) Rappresenti S il centro del Sole, M VV l’ or- 
bita di Venere da essa percorsa intorno al Sole nella dilezione M V V -, 
QPT l’orbita della terra descritta nella stessa direzione QPT ; S Y 
la linea degli equinozi ; Y G G' il ciclo stellato ad una distanza infi- 
nita, a cui il Sole ed i pianeti tutti sono riferiti dall' osservatore ter- 
restre . 

Essendo la terra in T, il Sole in S, Venere in V ; Venere ed 
il Sole sono dalla terra riferiti nel cielo stellato ad una stessa longi- 
tudine G Y , e cosi sembra allora il pianeta nella sua congiunzione su- 
periore. Passi la terra in un giorno da T in /, e Venere da V in y 
percorrendo intorno a) centro del Sole un angolo V Sv > TS t; prin- 
cipierà allora ad allontanarsi dalla congiunzione, e veduta dalla terra t 
apparirà in G' con una longitudine G'Y GY . 11 suo moto apparirà 
direno , come iu fatti si ossetva . 

Allontanandosi Venere dalla congiunzione supcriore V per venire 
alla congiunzione inferiore in V , il suo moto diretto va diminuendo , 
poiché la posizione dell' orbita di Venere di pili in pili s’ inclina a 
quella porzione di orbita terrestre, ove trovasi la terra, ed il suo moto 
assoluto diurno veduto obbliquamcntc apparirà minore. Prima ebe la 
terra c Venere giungano in T , V passeranno rispetti vanrente in due 
istanti successivi per punti tali h,H , h', H' che i raggi visuali H h, H' Il 
siano paralelli, cd allora Venere riferita nel cielo stellato lungo queste 
lince apparirà immobile, poiché le lince paralclle ad una distanza infi- 
nita sembrano concorrere in un medesimo punto. 

Dopo che Venere e la terra si trovarono in questa posizione, la 
sua longitudine geocentrica, che fino allora di giorno in giorno andava 
aumentando, priucipia a diminuire. Venere diviene retrograda , e nelle 
sue congiubzioni inferiori apparisce retrograda , come apertamente si 
vede dalla posizione, a cui nel cielo stellato sono riferiti i due punti 
V\ v' , nei quali trovasi Venere in due giorni consecutivi dalla terra 
esistente nei medesimi giorni in T , t. Dopo la congiunzione inferiore 
il moto retrogrado di Venere giornalmente diminuisce, finché diviene 
stazionaria in una elongazione dal Sole presso a poco uguale a quella, 
in cui lo era avanti la congiunzione . Torna quindi diretta per ripas- 
sare alla congiunzione superiore. Hanno dunque luogo nel sistema Co- 
pernicano apparenze tali, che sono esattamente conformi ai fenomeni 
osservati nei movimenti dei pianeti inferiori . 

j é)3. Passando ora alla spiegazione delle apparenze relative ai pia- 
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neii superiori, sia (Fig. 5 o) S il centro del Sole, PTH l'orbita 
della terra, Q M M' l’orbita di un qualunque pianeta supcriore, per es. 
di Marte ; Y G G' il cielo stellato . Q Y la linea degli equinozj . Es- 
sendo la tciTa in T , Marte in M , il Sole in S, il pianeta vedesi dalla 
terra in opposizione col Sole , e vien riferito al punto G con una 
longitudine G Y- Nel giorno seguente la terra essendo giunta in £, e 
Mane in m in modo che sia TSt~^>MSm, sarà il pianeta veduto 
lungo tm, e riferito in g. Così la sua longitudine avendo diminuito 
apparirà retrogrado. 

Crescendo l’ elongazione di Marte , si allontana vieppiù dall’ oppo- 
sizione , ed il suo moto retrogrado diminuisce finché sia la terra giunta 
in H, ed il pianeta in h in posizione tale che le due linee Uh, 
H‘ h! da due successivi luoghi della terra condotte ai corrispondenti 
punii del pianeta siano paralelle . Allora Marte è stazionario; quindi il 
suo moto geocentrico diviene diretto, e diretto è pure nella sua con- 
giunzione col Sole in IH' , la terra essendo in T; poiché allora pas- 
sala la terra in t , ed il pianeta in m , viene riferito al punto g sotto 
tuia longitudine gG Y maggiore della G G Y, che aveva in congiun- 
zione . 

Dopo la congiunzione, il suo moto diretto va di giorno in giorno 
diminuendo finché ritorna il pianeta stazionario in una elongazione presso 
a poco uguale a quella che aveva, quando fu stazionario avanti la con- 
giunzione ; si là quindi nuovamente retrogrado , ed il suo moto reU'o- 
grado diurno aumenta fino a che siasi ricondotto alla sua opposizione 
col Sole . Queste apparenze combinando esattamente coi fenomeni os- 
servati, confermano a meraviglia l’ipotesi Copernicana, la quale ricevo 
la sua ultima prova nei piccoli movimenti delle aberrazioni delle stelle 
fisse, che verrà a suo tempo esposta. 

1 94. Per non dovere più riprendere queste materie passiamo a de- 
terminare il tempo , in cui un pianeta veduto dalla terra deve compa- 
rire stazionario, e per semplificate la ricerca, supponiamo le orbite del 
pianeta e della terra circolati comprese ambedue nel medesimo piano , 
e percorse uniformemente. 

Rappresentando, come sopra (Fig. 5 o), PTH l’orbita della terra, 
Q Mhh' l’orbita di un pianeta (in questo caso supcriore), siano H, fi 
le posizioni della terra e del pianeta al momento, in cui sembrano sta- 
zionarj , e riferiscasi la loro posizione alla linea STG , in cui il pia- 
neta compariva in opposizione. Condotte perciò dai punti H, h le 
perpendicolari II R, hr, pongasi S R = x , Il R , S r — x' , 
rh=y, SI' = a, SM — a; il m 0 diurno della terra = n , quello 
vol. 1. 39 
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del pianeta = ri. Sia per ultimo t il tempo impiegato dalla terra e 
dai pianeta a percorrere gli ardii TU, M h espresso in giorni , e va- 
llitelo dall’ opposizione . Sarà T angolo T S U = n t , e 1’ angolo 
M S h = ri t, onde 1’ angolo di commutazione fi S H = {ri — ri) t . 
Avremo poi 

x — a cos n t, jr ~ a seu n t , x — ri cos ri t , jr' — a'seo ri t. 

Chiamato <p l' angolo che la linea H fi prolungata fa con la linea 
S G , sarà <p la quantità, di cui il pianeta ha retrogradato dopo l’op- 
posizione. Ora egli è evidente dalla Geometria analitica, che 

r' — r ri sen n ' t — «senni . . . rT , 

tang ® = — — — = — ; Alìmchè poi ì punti H, h 

x — x ri cos n t — a cos n t 

appartengano alle stazioni dd pianeta bisogna che la linea U h' condotta 
nell’istante seguente dalla terra al pianeta rimanga paraleOa alla linea 
H h, e perciò faccia con l’asse delle x uno stesso angolo <p. Quindi 
per una piccola variazione data al tempo t, tang <p rimane costante, e 

perciò _ Q Differenziando il valore di tang <p rapporto a t , 


ponendo il suo differenziale diviso per d t = o , dopo le opportune 
riduzioni, si troverà 


cos (n — ri) t = 


a' n -f- ri ’ ri 


( /i -4- ri) a ri 
dalla quale si otterrà ancora 


• CO 


sen (n — ri) t = 


| /ri‘ — a * l / a'n'—ri'ri' 


(0 


aa'(»4- ri) 

Queste equazioni daranno la quantità ( n — ri) t, che posta = 8, por- 


gerà t — . Siccome ad uno stesso coseno corrispondono due 

n — n * 

arci ti uguali , uno positivo , l’ diro negativo , cosi il pianeta sarà ad 
eguali intervalli dall’opposizione stazionario, e quindi apparirà due volte 
stazionario iu una stessa rivoluzione sinodica. 

Determinato il tempo f , in cui il pianeta apparisce stazionario dopo 
1‘ opposizione , si calcolerà la mezza retrogradazione mediante la formula 

ri sen ri t — a sen n t 

tang <p = ; .... (3) 

a cos n t — « cos n t 

e quindi a <p sarà l’arco dell’intero retrogradazione. 

Sarà eziandio molto facile di determinare l’elongazione pel tempo 
delle stazioni, ossia l’angolo hUS rappresentante la differenza delle 
longitudini geocentriche del Sole e del ; pianeta. Ponendo in fatti il suo 
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supplemento h H N = e , condotta la perpendicolare h N sul raggio 

S H prolungato , sarà evidentemente tang e = a sen ( n (Of — , 

a' cos (n — n) t — a 

e sostituiti i valori di sen (ai — ai') t , cos (ai — n')t dati dalle equa- 
zioni (t) , (a), fatte le debite riduzioni, si troverà 

a\/ a' n‘ — a" «'* 

tang e = • • • • (4) 

n 1/ a * — a ' 

ig5. Scolto. Si dimostrerà fra poco, che chiamando T , TP i 
tempi delle rivoluzioni siderali di due pianeti, per esempio di T e di 
M , si ha T‘ : T / ‘ : : a’ : a ' 1 , dalla quale proporzione, posto a’ = À 5 T\ 
rilevasi a* = k % T ’ , e perciò a — A T’ rl , a = A T* . D’altra parte 

2 *71 

si ha ai = = a or T~‘ , n' = a or TP"’ . Introducendo questi va- 

lori nella equazione (i), essa diviene 

(T :ry i5 ( T” 5 -f- 7 vis ) 

cos (ai - — Al') t 1— — — , la quale porge 3 tempo t 

1 — f— A 

per la durala delle rivoluzioni siderali osservate . 

L’equazione (4) sì può ancora scrivere sotto la forma 

i>ge = aj/ /// a ‘jpr , — n " : — a ‘ = « j/ !7 — a ‘ 

ed osservando che T r ‘ : T’ = a' s : a' , essa cangiasi nella seguente 

tang * = T : ]/ ±--i = S : f/ 1 ± . 

Posta la distanza inedia della terra dal Sole = a = i , si ottiene 


tang e = — — , formula dovtita a Keill , e dà I* elongazione di un 

l/ 1 

pianeta quando è stazionato , supponendo che si muova in un circolo 
nel piano dell’ ecclittica . 


Se poi avremo osservato l’angolo e, quando il pianeta era stazio- 
no , troveremo a' = T*~ . ■ * e . tang e , la qual formula 


servirà a darci una prima idea della distanza del pianeta dal Sole, 
prendendo per unità quella delia terra dal Sole . 11 v alore di a' sarebbe 
esatto nelle condizioni assunte dal problema, le quali a Vero dire nou 
sono che troppo poco corrispondenti al caso della natura. 
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CAPITOLO XVII. 

Ricerche intorno all' orbita dei pianeti. 


Problema I. Ih sporre i metodi opportuni per determinare da 
una lunga serie d’ osservazioni la posizione deli orbita di un pia-* 
ne la rapporto al piano dell’ ecclittica . 

1 96. Sia ( Fig. 5 1 ) S il centro del Sole , P un punto dell' orbita 
del pianeta , in cui ad un qualunque tempo ritrovasi . Rappresentando il 
piano della tavola quello dell’ ecclittica , sia S Y la linea degli equino?) , 
Y l’equinozio di primavera; S fi l’interse7.ione del piano dell’orbita 
del pianeta coll’ ecclittica, a cui gli Astronomi danno il nome di linea 
dei nodi, ed fi rappresenti quel puuto del cielo stellato, a cui cor- 
rispondere sembra il pianeta passando dall’ emisfero australe nell’emi- 
sfero boreale dell' ecclittica , al qual punto dassi il nome di nodo ascen- 
dente . Sarà la sua posizione determinata dall’angolo flSY , a cui dassi 
il nome di longitudine del nodo ascendente. Posto ciò, dal punto 
P si abbassi nel piano dell’ ecclittica la perpendicolare PB, e si con- 
duca da B la B I perpendicolare alla linea degli equinozj . Condotta 
inoltre la retta B D perpendicolare ad Sfl , c la P D , sarà B D P 
l’inclinazione del piano dell’orbita del pianeta al piano dell' ecclittica. 
L’angolo BS Y è la longitudine eliocentrica del pianeta; PSB la sua 
latitudine eliocentrica . 

Del pari , se allo stesso Istante T è il centro della terra , condotta 
per il punto T una linea T Y' paralella ad SY , sarà B T Y‘ la lon- 
gitudine geocentrica del pianeta ; P T B la sua ladtudinc geocentrica ; 
T S Y sarà la longitudine eliocentrica della terra , che uguaglia sempre 
quella del Sole — 180°. Premesse queste cose domandasi l’equazione 
del piano dell’orbita del pianeta. 

Pongasi A S =5 oc , B A =y , B P = 5 ; l’ inclinazione dell’ orbila 
B D P = t, l’angolo flSY=*U', saià z = B D umg i j ora 
BD = B E cos a > =: (y — x tang ti ) cos u , dunque 
z — jr tang i cos ai — x Umg i scn t> , e questa sarà l’ equazione del piano 
dell'orbita data per le coordinate del pianeta relative al centro del Sole. 

Potremo ancora in essa introdurre le coordinate dei centro della 
tetra e del piaueta rapporto alla terra . In latti ponendo S t = X , 
T t = Y , T Et — x' % B E —jr > le coordinate geocentriche del pianeta 
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saranno x' , j , z . Avremo poi x = X -4- x' , y = Y -f- y\ c perciò 
s s= tang i cos « — tang i sen a (Af -f- x') . . . (i) 

Si ponga ora S T = R , T B — g , la longitudine del Sole = A, 
e perciò l’ angolo T S Y = A • — 1 8o‘ . Sia inoltre la longitudine geo- 
centrica del pianeta , ossia l’ angolo B T Y' = & , la sua latitudine geo- 
centrica = /3 , avremo evidentemente — RcosA , V ^ — BscnA, 
x' = g cos et , y' — g sen et , z = g tang fi .. . Sostituendo questi valori 
nell’equazione (i) otterremo la seguente 

g tang fi = g tang i sen (et — si) — R tang i sen (A — et») . . . (a) 
la quale equazione ci somministra un rapporto fra le costanti », si, che 
determinano la posizione dell’orbita rapporto all’ ecclittica , la distauza 
accorciata g del pianeta dalla terra, la longitudine e la latitudine geo- 
centrica del pianeta , clic immediatamente dcduconsi dalle osservazioni , 
Da esse ricaveremo il modo di determinare coll’ osservazione le costanti 
i ed tt. 

In primo luogo si determinerà 6>, scegliendo una tale osservazione, 
in cui fosse A = o> — «t , ovvero A = & = i 80 -f- «t . Poiché allora il 
pianeta essendo o in congiunzione od in opposizione , la longitudine 
geocentrica è uguale all’eliocentrica. Dietro queste posizioni risulterà 
/3 = o . Se adunque in una qualche opposizione , od iu una qualche 
congiunzione, sarà Q = o , allora la longitudine geocentrica osservata 
porgerà direttamente il valore di il (piale sarà la longitudine del 
nodo ascendente , se^ la latitudine geocentrica passando per o di au- 
strale diviene boreale ; differirà poi da questa di 1 80" , ossia sarà la 
longitudine del nodo discendente nel caso couuario . In una lunga se- 
rie di osservazioni non può mancante una che goda dei proposti re- 
quisiti . Se poi , quando A — et ovvero = 1 80 -f- ce , nou fosse esat- 
tamente fi — o , ma soltanto piccolissimo si cercherebbe prima col- 
l’ interpolazione di due successivi valori osservali di /3 il momento, in 
cui diviene = o . Allora al valore di et aggiungendo il moto eliocen- 
trico medio del pianeta , se 1’ istante corrispondente a fi = o segue 
l’ osservazione , o togliendolo se lo precede , si avrà il valore di a tanto 
piu prossimo al vero , quanto minore sarà fi , poiché per uu piccolo 
numero di ore il moto medio dei pianeti non molto differisce dal moto 
vero , massime per una prima approssimazione . 

Determinato iu tal guisa o, per determinare », si sceglierà una tale 
osservazione , iu cui fosse A — 4i = o , ovvero = 1 8o ; in questa cir- 
costanza l’ equazione (a) darà tang i — — - , donde il valore di i 

* - ' sen («t — a) 
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soi a tonto meglio determinato , quanto più lo quantità et — 1> si avvici- 
nerà ad essere = 90 , ovvcio 270*. Che se la sciie delle osservazioni 
non desse esattamente A — u = o , ma soltanto piccolissimo , mediante 
l’ interpolazione , si dedurranno i valori di et e di fi corrispondenti a 
questo caso. 

197. Scolio. Determinando per ogni pianeta del sistema solare la 
longitudine del suo nodo ascendente , e l’ inclinazione dell’ orbita all’cc- 
clittica per due epoche lontanissime , si riscontra fra i risultati una qual- 
che differenza , ed esaminando più da vicino queste differenze si trova 
che esse vanno aumentando lentissimamcnte , ed in proporzione al tem- 
po . Questi lentissimi movimenti , che per un piccolo numero di anni 
sono trascurabili , massime se trattisi di ima prima indagine dell’ orbita 
sono conosciuti sotto il nome di variazioni secolari del nodo e del- 
l’ inclinazione . La teoria dell’ attrazione universale spiega l’origine di 
queste variazioni secolari, c nel tempo stesso ci assicura che sono di 
tal indole da far sempre oscillare le inclinazioni delle orbite planetarie 
in limiti assai ristretti. In fine di questo volume daremo le longitudini 
dei nodi , e le inclinazioni delle orbile dei pianeti unitamente alle loro 
variazioni secolari . 

Problema II. Data la posizione dell’ orbita di un pianeta , la 
sua longitudine e latitudine geocentrica osservata , si domanda la 
sua distanza dalla terra, la sua distanza dal Sole > come anche 
la longitudine e latitudine eliocentrica corrispondente. 

q i ■ 1 i> f \ ji il tang i sen ( A — a) 

190. In primo luogo 1 equaz. (2) dà g=- ■ — ■ .. ■ — . 

tango sen (ot — fi») — tang B 

Ritenute quindi le denominazioni del problema precedente , sia inoltre la 
longitudine eliocentrica del pianeta B SY = /, la sua latitudine elio- 
centrica P S B = X , la distanza B S projettata nel piano dell' ecclitti- 
ca = r. Avremo jc — r cos l , ^- = rsen/, z = r tangX, Siccome poi 
era x = X -4- x' = — lì cos A g cos et , 

J — Y A~f = — li sen A g sen , z = gtang/ 3 , 

ue dedurremo r cos l = — lì cos A -(- g cos ot ) 

r sen l = — R sen A -f. g sen et i {A) 

r tang X = g tang /3 j 

le quali equazioni risolveranno sempre completamente « semplicemente- 
il proposto problema. In fotti dividendo la seconda per la prima ot- 

, g sen ot — R sen A ... , . 

terremo tang l = , e sommando t loro quadrati avre- 

g eos et — R cos A 

ino r* = R‘ — 2 R g cos (ot — A) + g’ . La terz» poi darà 
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ud» Xe=£ tang (2 . Conosciuti r e X , sarà la distan*a P S del pia- 
neta dal Sole = — - — . 

cos X 

199 . Scolio. Se l’inclinazione t = o , allora essendo pure (2 — o , 
riuscirà g iudetenninato , ed in generale g sarà sempre mal determi- 
nato , se , come accade nella teoria dei pianeti , i è un piccolo angolo . 
Perciò il metodo precedente non può condurre a risultati molto sicuri. 
Siccome poi la ricerca dell’orbita dei pianeti si riduce a conoscere con 
precisione alquanti valori di r , di / e di X in diversi punti dell’ or- 
bita , cosi esporremo uu altro metodo , col quale dedurremo dalle os- 
servazioui le posizioni eliocentriche del pianeta in diversi punti della 
sua orbita. Consiste questo nel confrontare fra loro due osservazioni 
distanti di una intera rivoluzione siderale del pianeta, nel qual caso 
essendo egli ritornato alla stessa posizione del cielo stellato, le quan- 
tità r, l sono le medesime. Se pertanto indichiamo le quandtà g, et, 
R , A , (2 conispondend alla seconda osservazione per g', et', R\ A\ 
(2 ' , le prime due equazioni (.-/) applicate alle due osservazioni daranno 
T cos l — — R cos A -+- g COS A =>■ — R' cos A' -f- g' cos et' 
r seti l — — R sen A g sen a = — R sen A' - 4 - g sen a’ 
Eliminando ora da queste due equazioni prima g ' , poi g, otterremo 
g sen (et' — et) = R sen (et' — A) — R' sen (et' — A') 
g sen (et' — et) = R sen (et — A ) — R- sen (et — A') 

Calcolate , mediante queste due equazioni , le distanze g , g' troveremo 
t, r, X mediante le' equazioni (A), e qidndi dedurremo la distanza 
assoluta P S del pianeta dal Sole , le quali quandtà ricavate da ambedue 
le osservazioni porgeranno una riprova del calcolo coll’ uniformità dei 
risultati . 

Per l’uso di questo metodo fa d’uopo che la differenza dei tempi 
delle osservazioni sia uguale precisamente alla intera rivoluzione side- 
rale del pianeta , perchè soltanto dopo averla compita il pianeta monta 
alla stessa posizione nello spazio. Se nella soie delle osservazioni 
non esistessero due tali che a questa condizione soddisfacessero , se ne 
scelgano due vicinissime, e quindi col moto geocentrico osservato si 
riduca una di esse all'istaute preciso, che sonuninisui la richiesta dif- 
ferenza dei tempi. Fa d’uopo inoltre che siano ambedue computate 
dalla stessa posizione dell' equinozio supposto fisso rapporto alle stelle. 
Quindi se le longitudini osseivatc siano riferite all'equinozio mobile di 
primav era , si ridurranno le posizioni corrispoudenti ad una di esse per 



esempio alla seconda a quelle elio avrebbero avuto luogo se la posi- 
zione dell’equinozio fra la prima e seconda osservazione fosse rimasta 
costante. Per lo che è chiaro che convicn sottrarre dalle longitudini 
<t'. A' la precessione degli equinozj nell’ intervallo corrispondente , cioè 
la quantità 5o",a5T, T essendo l’ intervallo delle due osservazioni. 

Problema III. Date le longitudini e latitudini eliocentriche di 
un pianeta , determinare la sua posizione nel piano dell' orbita, e 
viceversa . 

aoo. Sia ( Fig. 3a) Y NL l’ccclittica veduta dal centro del Sole; 
Y 'NI 1’ intersezione del piano dell’ orbita colla sfera celeste . N la 
posizione del nodo ascendente, cosicché la sua longitudine sia = Y ZV. 
L’angolo in N sarà l’ inclinazione dell’orbita del piauela all’ ecdòtica . 
Ad un istante qualunque il pianeta veduto dal centro del Sole veuga 
riferito al punto l. Condotto l’arco IL perpendicolare all’ ecdòtica , e 
preso l’arco N Y‘ = N Y , sarà L Y la longitudine cliocenuioa del 
pianeta, LI la sua latitudine eliocentrica; l’arco IY' determina la po- 
sizione del pianeta nell’ orbita, ed appellasi dagli Astronomi longitu- 
dine nell'orbita. Posto pertanto Y L = l, Ll — X, YN=Y'N=fl, 
Y l = P, l’angolo in N=i, proveremo come nel §. n5, che hanno 
luogo le seguenti equazioni 

cos (P — £2) — cos A cos (Z — £2) , tang (P — £2) — ^ — 

cos i 

la seconda delle quali svolgesi nella serie 

P = 1 4- ZZ" tang' i i sen a (Z — £2)4- + ZZ" tang 1 i i scn 4 (Z — £2)4- ... 
che è convergentissinta uel caso di i molto piccolo , e porge con som- 
ma facilità la longitudine del pianeta nell’orbita. 

Viceversa dato P ed Z, si avrà dalla seconda equazione 
tang ( Z — £2) = cos i tang ( P — £2) , donde per la serie 5 ( Trig. IY ) 
si ottiene 

1= P — ZZ"tang'4Z sen a(/> — £2)4- iZZ" tang* f Zsen4(P — £2)4-... 

I.a latitudine eliocentrica A. si troverà dalla fotmula 
sen A = sen i sen (P — £2), che tosto dcduccsi dalla considerazione del 
triangolo rettangolo N L l . 

2 oi. Scolio 1. Egli è ora facile di verificare se l’ipotesi finora as- 
sunta , clic 1 orbita di un pianeta sia compresa in un piano determi- 
nato , il quale passi per il centro del Sole , sia legittima . Allineile que- 
sta ipotesi sia legittima deve la latitudine eliocentrica dedotta dalle os- 
servazioni combòiare col valore di LI ricavato dalla formula 
sen X = scn i sen (P — £2) , ovvero dall’ altra tang X = tang i sen (Z — £2) , 
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che ci somministra la risoluzione del triangolo N l L -, siccome poi 
una tale coincidenza lui luogo o esattamente, o con piccolissime dif- 
ferenze da principio trascurabili , cosi rimane essa verificata . 

In secondo luogo, se col secondo dei sovra esposti sicno state ri- 
dotte al Sole alquante osservazioni di un pianeta avanti e dopo il suo 
passsggio per il nodo, si potrà col loro mezzo determinare la posi- 
zione del nodo con molla precisione , facendo uso di quello stesso me- 
todo ebe abbiamo esposto nella teoria della Luna §. 109. 

ao a. Scolio II. Avendo coi metodi esposti nelle due proposizioni 
precedenti determinato per diverse osservazioni la distanza del pianeta 
dal centro del Sole , e la longitudine nell’ orbita , si troverà che le di- 
stanze non sono uguali, ed i movimenti angolari del pianeta non sono 
perfettamente uniformi . Costruendo la curva descritta per punti si scuo- 
prirà in essa un’analogia coll’ellisse; e siccome l’ipotesi del moto el- 
littico rappresenta già assai bene il moto annuo della terra , cosi sa- 
remo indotti ad adottare l’ipotesi di uu moto ellittico eziandio per i 
pianeti , e supporre quindi che essi descrivano intorno al centro del 
Sole, come foco comune, altrettante ellissi di vario parametro e diva- 
ria posizione. In questa supposizione determineremo la ellissi dal pia- 
neta descritta mediante tre osservazioni ridotte al centro del Sole, la 
quale , se soddisferà alle altre posizioni osservate del pianeta, stabilirà 
la verità dell’ ipotesi . Come poi determinare si debbano i parametri' di 
questa ellisse , e la loro posizione nel piano dell’ orbita , si rileva dal 
seguente 

Problema IV. Determinare l’ellisse, che passa per tre punti A, 
B, C dati da tre osseivazioni rapporto al foco S situato nel cen- 
tro del Sole. 


3o5. Sia ( Fig. 5 a ) S Y la linea fìssa nell’orbita, da cui si con- 
tano le longitudini. Saranno dati dall’osservazione gli angoli ASY = n , 
BSY=n, CSY = n" , ed i raggi vettori S A = r, SB — r, SC—r''. 

11 parametro incognito dell’ ellisse sia = p , l’ eccentricità se, ]' an- 
golo PS Y, ossia la longitudine del perielio della cercata ellisse = or. 
L’equazione polare dell’ ellisse dà le seguenti tre relazioni 


£- = 1 e cos (n — or), i-f-ecos(n' — or), = i-|-ccos(n" — or) 

r r r 

dalle quali ricaveremo i valori delle incognite p , e , or . 

Se moltiplichiamo la prima equazione per scn («"— n 7 ), la secondi 
per — sen (n" — n), la terza per sen (n — «), sommando i prodotti, 
otterremo la seguente 

vol. 1. 3 o 


'V 
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(sen(ri'-ri) sen (n"-n) sen (n'-ri)\ , „ - , „ . , , , . 

p ( — i L ì— — l -| ) — sen [fi -ri) - sen (ri'-n) ■+■ sen (ri- n ) 

-f- e [cos (n— ir) sen (ri'— ri ) — cos (« — tt) sen (ri'— ri) -f. cos («"—or) sen («•—«)] 
Cambiando nel coefficiente di e i prodotti dei coseni per i seni in 
seni semplici , esso riducesi identicamente = o . Perciò sarà 

[sen (/»" — ri ) — sen (ri' — n ) -f- sen (ri — «)] rr r" 
r r" sen (ri' — ri) — — rr" sen (ri" — n)-(- rr’ sen (ri — n) 
ore il denominatore uguaglia evidentemente il doppio dell’area del tri- 
angolo ABC. Affinchè dunque il valore di p risulti con precisione 
determinato, i tre pund A , B, C non dovranno avvicinarsi ad essere 
in linea retta, ed in generale con vena procurare di scegliere osserva- 
zioni tali, che ri' — n avvicinandosi a 180”, ri ' — ri, ri —n si av- 
vicino più che sia possibile a 90’. 

Determinato p , due qualunque delle superiori equazioni daranno i 

valori di e e di or . Così le due prime , ponendo — — - 1 = q , 


L- — 1 — q' divengono e cos (n ir) = q , e cos (ri — tt) = 9' , le 

quali , essendo simili a quelle del §. i a 1 , si risolvono allo stesso mo- 
do . Essendo adunque h un angolo arbitrario , coll’ .analisi esposta nel 
citato luogo si troverò 

e sen (or — h) = {q cos (n — h) — q cos (ri — h)} : sen (ri — ri) 
e cos (or — h) = \q sen (ri — h) — q sen ( n — h)} : sen (ri — ri) . 
Ponendo h = ♦ (ri -j- n) , si otdene 


e sen {- 7 r — t (ri -f- ri) } 


<ì 


3 sen i (ri — n) ’ 


e cos [or— *(«* + «)} = \ y " -5 

Dividendo la prima per la seconda si ha 

tang j "7T — i (ri -f- n)} = ? cot 1 (ri — ri) . 

9 - 1 ~9 

Determinato l’angolo tt — i (ri -f- n ) , le due precedend dovransì 
accordare a dare per e lo stesso valore . 


ao 4 . Scolio I. Calcolando col metodo esposto in questo pro- 
blema la posizione dei perielj , e delle eccentricità delle orbite dei pia- 
ned ad epoche lontanissime, si è riconosciuto che sì quelli che que- 
ste sono sottoposte a lentissime variazioni secolari simili a quelle del 
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perielio , ed eccentricità dell’ orbita terrestre , e solo in quantità da quelle 
differenti. La teoria delle reciproche attrazioni dei pianeti spiega l’ori- 
gine di questi piccoli movimenti, e dimostra al tempo stesso che le 
eccentricità delle orbite dei pianeti rimarranno sempre piccole , e collo 
svolgersi dei secoli esse cambieranno di segno. Per la loro teoria ri- 
mandiamo i nostri lettori alla eccellente memoria del signor la Grange 
negli atti dell’accademia di Berlino per gli anni 1781 — 1782, ed alla 
meccanica celeste del signor la Place , dovendoci noi per il presente 
contentare di riferire i risultati di queste sublimi ricerche nel quadro 
generale del sistema solare. 

ao 5 . Scotto II. Keplero il primo avendo determinato per Marte 
l’ ellisse che soddisfa a tre osservazioni , dimostrò che soddisfaceva ezian- 
dio alle altre . Non contento di avere trovato i parametri dell’ el- 
lisse , che rappresentava a meraviglia i moti di Marte , applicò lo stesso 
metodo eziandio agli altri pianeti , e determinò di tulli gli assi mag- 
giori e l’ eccentricità delle loro orbite. Confrontando in seguito le aree 
dei settori ellittici coi tempi impiegali a percorrerle , ed i tempi delle 
rivoluzioni dei pianeti cogli assi maggiori delle orbite rispettive, per- 
venne a dimostrare e stabilire con confronti numerici le leggi , dalle 
quali sono moderati i movimenti dei pianeti e delle comete ne) siste- 
ma solare, che dal suo nome appellatisi volgarmente leggi di Ke- 
plero, ed annunziansi nel modo seguente. 

Legge I. / pianeti si muovono intorno al Sole in orbite ellit- 
tiche per modo che il centro del Sole sia foco comune di tutte. 

Legge li. In una stessa orbita ellittica, le aree percorse dal 
raggio vettore, che fingesi continuamente condotto dal centro del 
Sole al pianeta, sono proporzionali ai tempi impiegati a percor- 
rerle. 

Legge III. / quadrati dei tempi delle rivoluzioni siderali dei 
pianeti sono proporzionali ai cubi degli assi maggiori, ed indipen- 
denti dalle eccentricità delle loro orbite. 

Si deducono da queste leggi alcune importanti conseguenze intorno 
al moto dei pianeti , che qui giova di brevemente esporre . Supponia- 
mo due pianeti P, F che si avvolgano intorno al centro del Sole, 
come foco comune delle loro orbite, in due ellissi , delle quali a, a' 
sieno i semiassi maggiori; b , b' i semiassi minori; e, e' l’eccentricità; 
T, 1 “ i tempi delle rivoluzioni siderali espresse in giorni ; S, S le 
superficie delle loro ellissi ; p , p' i senùparatnetri delle medesime . Die- 
tro le proprietà dell’ellissi, che s'insegnano nelle sezioni coniche ah- 
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biaino b = a {/ 1 — e " , S = irab = ir a' [/i — e ‘ , ir essendo il 

b‘ 

rapporto della circonferenza al diametro , p = — = a( i —e’); simili 

rapporti regnando fra le quantità a , b' , e , S‘ , p relative alla seconda 
ellisse . 

Se ora indichiamo per s la superficie di un settore ellittico dal rag- 
gio vettore del pianeta P percorso nel tempo t, per s' la superficie 
del settorre corrispondente al tempo f' per il pianeta P , in virtù della 
seconda legge di Keplero avremo S : S : : t : T ; s' : S' : : t : T' ■ 
s ‘ S s' S 

Quindi formeremo — = — = c , — = — = c'; c, e c essendo co- 
v t T t T 


stanti in una stessa ellisse , e variando da una ad un’ altra . Si deduce 
SS S‘ S‘ 

da ciò che — : — : : c : c', e quindi — : : : c’ : c ’ . Ma per la 

terza legge si ha T ‘ : T'' : : a 1 : a' 1 } dunque, sostituendo eziandio i 

b‘ b' x 

Valori di S‘ , S '' , e riducendo la proporzione, avremo — .■—rie': c\ 

a a 

c c' 

ossia p : p : : c’ : c’, dalla quale segue che = — k , es- 

.... yp i /p' 

sendo k costante per tutti i pianeti . Sarà perciò c = k p , e quindi 
s s' 

= = k , cioè nel nostro sistema planetario la super- 

*\ /P /ft 

fide di un settore ellittico diviso per il tempo impiegato a per- 
correrlo , e per la radice del pararne tro deli orbita dà un numero 
costante per tatti i pianeti. Questo numero poi si determinerà agevol- 
mente prendendo per s la superficie dell’orbita dalla terra percorsa, per cui 


si ha s = a x ir {/'i — e’ = - 7 r l/T^e 7 , | i /'p = |/a(i — e ')=[/' i — e'} 
t = rivoluzione siderale della terra = 565 , 3565835 , perciò 

-jr x 

k = — = 0,00860106. 


La terza legge di Keplero porge un metodo molto pronto per de- 
terminare i rapporti dei semiassi maggiori delle orbite planetarie al se- 
miasse dell’ orbila terrestre, che porremo = 1 . In fatti intendendo per T 
la rivoluzione siderale della terra, essa dà per un qualunque pianeta P 

l’equazione a * = = o, 01957048 T ’*' 5 . 

306. Pel resto la seconda legge è quella stessa che già scoprimmo 
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coll’osservazione nel movimeuto ellittico del Sole intorno alla terra; e 
* siccome dietro di essa nella teoria del Sole abbiamo potuto ad ogni 
istante determinare la sua posizione nella ellisse , che egli sembra de- 
scrivere intomo alla terra , cosi cogli stessi precetti potremo determi- 
nare la posizione di un pianeta nella sua orbita ellittica intorno al Sole . 

Supponcsi pertanto che un pianeta fittizio parla d;d perielio nel 
tempo stesso del vero pianeta, e vada percorrendo la circonferenza 
della sua orbita per modo che le sue distanze angolari dal perielio au- 
mentino uniformemente di uua quantità ugnale al moto medio del pia- 
neta. La distanza angolare del pianeta dal perielio così determinata, 
appellasi anomalia inedia , chiamandosi anomalia vera la sua vera 
distanza dal perielio; l’auomalia sì media, che vera aumentata della lon- 
gitudine del perielio danno la longitudine media e la longitudine 
vera del pianeta nell’ orbita; la differenza fra l’anomalia vera e la me- 
dia, ed anche fra la longitudine vera e la longitudine media appellasi 
equazione del centro , e la longitudine media che contasi ad un dato 
istante, da cui si parte per determinare le altre longitudini medie col- 
l’ aggiungervi continuamente il moto medio, chiamasi epoca dei moti 
medj . Queste denominazioni sono le stesse di quelle elle già abbiamo 
impiegato nella teoria del Sole e della Luna. 

Problema. V. Determinare l'epoca dei moti medj di un pianeta, 
ossia la sua longitudine media ad un istante determinato preso 
per origine del tempo. 

207. La soluzione di questo problema si riduce a cercare l’ano- 
malia media corrispondente ad una data anomalia vera. Ritenendo per- 
tanto le denominazioni del problema precedente, fingiamo che la pri- 
ma osservazione del pianeta in A ( Fig. 5 a ) corrispondesse ad un 
tempo t a partire dall’origine. Avendo determinato la longitudine del 
perigeo, e l’eccentricità, si formi l’anomalia vera A S P — n — nt , 
che potremo = v . Chiamando s l'anomalia media corrispondente, si 
otterrà essa dalla serie s—v — 2 e sen v -4- (*- e 1 -j e 4 ) sen 2 v ec, 
del §. 57 , oppure dalle formule seguenti 

\ / l 6 

(t) tang \ E = 1 / tangiv; (a) z — E — -e" sen E 

r 1 -f- e 

del §. 53 , ove e" è l’ eccentricità ridotta in secondi, cioè il numero 
IT e ■ Determinato z , la longitudine media corrispondente al tempo t 
sarà ss » -f- ir , da cui, tolto il moto medio diurno del pianeta molti- 
plicato per t, si otterrà la longitudine media all’origine del tempo, 
ossia la cercata epoca dei moti medj. 
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Problema VI. Determinare ad un dato tempo t la posizione del 
pianeta nella sua orbita. 

308. All’epoca dei moti medj si aggiunga il moto medio del pia- 
neta per il tempo t, e si formerà la sua longitudine media, che rap- 
presenteremo per p. Si avrà quindi l’anomalia media z—p — ir. Si 
calcoli l’anomalia vera conispondente ed il raggio vettore coi precetti 
esposti nella teoria del Sede. Comodissime a tale oggetto sono le for- 
mule del §- 53 , dalle quali ponendo e — seti if> , si ottengono le se- 
guenti 

(i) i = 2 J. — e"sen E-, (a) tang $ e = tang( 45 - 4 -i<p) iangt£; 

... a cos’ <p . „ 

( 3 ) r = 0(1 — sen ® cos E ) . 

i -4- sen <p cos p 

L’ equazione (i) dorò E- col meato delle false posizioni in quel modo 
che si è esposto al §. 5 a. Quindi le equazioni (a), ( 3 ) daranno v 
ed r. Ottenuto E si potranno con molta speditezza calcolare p ed r 
eolie formule (a) c (b) dello stesso §. 55 , le «piali nella fatta suppo- 
sizione divengono 

(a) sen i p j /" r = \/ a a sen (45 -4- i <p) sen f E 
(A) cos i p j / r ■={/ a a cos (45 -+• i <p) cos 1 E ; 
dalle quali deducesi, moltiplicandole insieme, la relazione 
(c) r sen v = a cos <p sen E . 

Qualora poi siasi ottenuto p , si avrà la longitudine vera neh’ orbita 
P = p -4* TT . • 

Problema VII. Data per un tempo t la posizione del pianeta 
nelT orbita , cioè la sua longitudine pera P , ed il raggio vettore r, 
si domanda la sua posizione eliocentrica rapporto alt ecclittica , 
ed all’ equatore , cioè la longitudine e latitudine eliocentrica, od 
anche PAR e declinazione. 

309. Supponiamo che il pianeta nella sua orbita ( Fig. 3 a) dal 
centro del Solo si veda riferito in/. Condotto all’ ecclittica l'arco IL 
perpendicolare, sia /Z = X, LY <=l, N Y' — N Y ~ a, cdil trian- 
golo rettangolo INL darà sen X = sen i sen (e -4- nt — 1 >) , 

Ung ( 1 — *) = cos i tang ( p -f- «jr — ai), la quale svolta in serie darà 
l=p- 4- tt — lì" tangf i i sena (e-4-Tr — ») -4- ìR" tang‘1 i sen 4 (t'-f-'TT — a) 
— 4 fi" latl g‘ i i sen 6 (p -4- or — a) ec. 

La projeaione di r nell’ ecclittica sarà r —r eoa X . Le quantità r, X, L, 
ovvero anche r', X, / determinano ora la posizione ehocentiica del 
pianeta rapporto all ’ ecclittica , donde è facile calcolare eziandio la AR 
e declinazione eliocentrica. 
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Si determina comodissiranmente la posinone eliocentrica di un pia- 
neta rapporto all’ ecciittiea e rapporto all* equatore col meno di coor- 
dinate rettangole. Rappresentando in fotti le coordinate eliocentriche 
rapporto all* ecdòtica per x, y, t riferite alla linea dell’ equinozio di 
primavera , come asse delle x , troveremo ( §. 5 1 ) 

x = r eos X cos l , y = r cos X sen l , i = r sen X. . 

Ora il triangolo sferico IN L , ponendo per hrevità 
lN=v-t-n r — * = f, dà 
( i ) sen X = sen i sen t 

(a) cos t — cos (l — ti) cos X = cos et cos X oos l sen a cos X sen l 
(5) sen X coi i'= cosX seu(Z- <a)— -sen o»cosX cos/-ecosa»cosX senZ«=cosiscu/ , 
delle quali la seconda e terza danno 

cos l cos X = cos b cos t — cos i sen b sen t 
sen l cos X = sen a cos t -f- cos * cos * sen t . 

Si otterrà così x = r eos tt cos t — r cos i sen et sen t ; 

y — r sen ai eos t r cos i cos a sen t ; z — r sen i sen t . 

Similmeute se vorransi determinare le coordinate eliocentriche del pia- 
neta rapporto all’ equatore prendendo per asse delle x la linea degli 
equmozj , per asse delle y nua linea a questa perpendicolare nella su- 
perficie dell’ equatore , e per asse delle z l’asse dell’equatore, chia- 
mando x',y', z le coordinate del pianeta; et , 5 VA A e la declina- 
zione eliocentrica, ed t l’ obliquità dell’ ecdòtica , avremo 
x — r cos et cos 5 = r cos l cos X 

y — r sen et cos $ = r sen l cos X cos t — r sen t sen X 
z — r sen 3 = r sen X cos « r sen i eos X sen t ; 
sostituendo cioè invece di cos « cos 3 , sen et cos 3 , sen 3 i loro valori 
dati dalle equazioni {A) del §. 5 1 . Ponendo poi nel secondo membro 
in luogo di cos /cos X, sen t cos X, senX i loro valori precedenti, 
troveremo . . . x' = r cos * cos t — r cos i sen «i sen t 

y —r sen b cos « cos f -J- r (cos i cos t cos a — - sen i sen t) sen t 
z' = r sen tt sen « cos t -f- r (cos i oos ai sen t -f- sen i cos t) sen t . 

A questi valori delie coordinate si può dare eziandio la seguente for- 
ma pili semplice 

x' = r m sen (f -4- M ) , y' — r n sen {t -+- iV) , z' = rp sen (t P) j 
le quantità m, n , p, M, N, P essendo costanti determinate daU’e- 
quaztoui seguenti 

( : ) m sen M = cos b ; (a) m cos M sr — cos i sen b 

(5) n sen N = cos t sen ai ; (4) n cos N = cos i cos t cos b — seni sen t 

(5) p sen P sa sen b seu t j (6) p cos P ~ cos « cos « sen t -f- sen i cos t , 
le quali sci equazioni determinano i sei costanti in un modo sempK- 
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t usiino e comodo al calcolo numerico . La specie degli angoli M, A r , 
P si determinerà sempre per modo che le costami m , ri , p risuluno 
positive . Le quantità t , a , i essendo sottoposte a variazioni secolari , 
vi sarauno sottoposte eziandio le costanti m , n, p, M , N , P , ed 
esse agevolmente si dedurranno dal confronto dei loro valori calcolati 
in due ipotesi di t, ai, i corrispondenti ad intervalli distanti di 100 
anni. Chi bramasse vedere i rapporti che hanno fra loro queste co- 
stanti , dovrà consultare mi eccellente articolo del sig. doti. Gauss nel 
Giornale astronomico del signor Zach più volte citato ( Mon. Coir. 
May 1804), ove il lodato autore ha per la prima volta pubblicato 
questo elegantissimo metodo di calcolare le coordinate eliocentriche di 
un pianeta rapporto all’ equatore , illustrandolo eziandio con esempio 
numerico . 

Problema. VITI. Data la posizione eliocentrica di un pianeta de- 
terminare la sua posizione geocentrica , cioè la sua longitudine e 
latitudine, ovvero la sua AR e declinazione veduta dal centro 
della terra. 

aio. Agevolmente deducasi la soluzione di questo problema dalla 
considerazione delle coordinale rettangole del pianeta e della terra ri- 
portate ad uno stesso sistema di assi. Domandisi in primo luogo la 
longitudine e latitudine geocentrica del pianeta . 

Ritenendo perciò le denominazioni precedenti, sia di più la cercata 
longitudine geocentrica = t , la sua latitudine = X', la sua distauza 
dalla terra = r' . Sia inoltre la longitudine eliocentrica della terra (che 
è. sempre = longitudine eliocentrica di Sole — 1 8o° ) = L , la sua di- 
stanza dal Sole = R , e supponiamo la terra ed il pianeta riferiti a 
coordinate rettangole tali , che l’ asse delle x nel piano dell’ ecclittica 
faccia un angolo qualunque A con la linea degli equinozi, da cui si 
contano le longitudini, l’asse delle y sia a questo perpendicolare nella 
superfìcie dell’ ecclittica , per ultimo l’ asse delle z si confonda con 
l’asse dell’ ecclittica . Posto ciò, essendo l’origine delle coordinale nel 
centro del Sole, siano x, y, z le coordinate dal centro del pianeta; 
X , Y quelle del centro della terra, supposto sempre nel piauo del- 
l’ ecclittica. Sieno per ultimo n, ^ le coordinate del centro del pia- 
neta per un sistema di essi paralello al primo, e tale che abbia la sua 
origine nel centro della terra. Avremo, come si è dimostrato nel §. 
5 i , le seguenti equazioni 

x = rcosXcos(l — A), X = Rcos(L — A), £ = / cos X' cos (Jf — A) 
y — r cos X sen (/ — A) , Y = R sen (Z, — A) , tt = Y cos X' sen (/' — A) 
s s=rsen X £ = /scnX'. 
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Osservando che si ha £ = x — X, * — y Y > ^ , dalle ultime 

tre, mediante la divisione, otterremo 

, !■ t S r COS ^ 5611 A) 8Pn — ^ 

tang (/'—/<) = rcosXcos(/ _ *) _ il cos (Z, — A) 


tangX'=-- 


r sen X sen (f — A) 


r sen X eos (F — A) 


' rcosX se li (l- A) — il seu(£-A) r cosX cos(l-A) — if cos(£r-A) 

Determinati F e X', otteiTemo 

, sen X r cos X sen (l— A ) — fi sen ( L—h ) rcosXcos(f— fi) — ficot(l/—h } 

sen X' cos X’ sen (l' — fi) cos X cos {F — fi) 

nelle quali formule 1* angolo fi rimane interamente arbitrario . Fra tulli 
i valori che si possono dare all’ angolo A , le seguenti supposizioni 
somministrano le soluzioni più semplici. 

„ rcosX „ ^ rcosXcos(Z — L) 

i . Posto h — L , P = — — — sen (i — L) j Q — — — — * < 


fi 


fi 


avremo tang (F — L) — — , 


r sen X sen ( F — L ) r sen X cos (F — L) 

T = iF g 

F P Q 


fi sen (F — L ) cos X' cos (F - 

a.' Pongasi A = Z , e si feccia P 


tang X' : 


/ = r 


sen X 


P 

r P cos X 


L) cos X' 
fi sen (/—/,) 
r cos X 

_ il cos (/ — L ) , , v A P 

Q— i ^ . sarà tang (F — 0 = 71 

r cos X V 

sen (Z — L) tang X tang X cos (f — /) 

r cos X 

sen X' cos X' sen (F — 0 cos sen (P — 0 
3.* Pongasi per ultimo h — i (l L) , si otterrà 

tang — i(/4-Z)}=— tang i(l-L) 
r cos X — fi 

^ rsenXsenjl' — 1 (£-)-0} _ r senX cos {f — 4 (£-+- Q } 

® (rcosX-f- il) seni (l — L) (rcosX — fi) cosi {l — L) 

, sen X (rcosX-)- fi)scni(l-L) (rcosX — fi) cos i(l — L) , 

senX' cosX'senfl' — i(/-4-Z.) cosX'cos{^' — i(Z-4-£)} 

vol. i. 3 1 
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- Determinata la longitudine e latitudine geocentrica con alcuno dei 
precedenti sistemi di formule, si determinerà poscia la sua AR e de- 
clinazione , la sua altezza ed azimut ec coi metodi esposti nel cap. IV. 

L ' AR e la decimazione geocentrica di uu pianeta possono eziandio 
agevolmente determinarsi dal confronto delle coordinate rettangole elio- 
centriche e geocentriche del pianeta e della lena rapporto al piano 
dell’ equatore . Si calcolino in fatti le coordinate eliocentriche del pia- 
neta rapporto all’equatore coi precetti dati al §. 309; indi si cal- 
colino le coordinate eliocentriche della lena rapporto olio stesso equa- 
tore , e aaranno X = R cos L , Y = R sen L oos t , Z = R sen L sen t . 
Quindi le coordinate geocentriche del pianeta saranno x — X,y—Y, 
x — Z , e chiamaudo & la cercata AR, S la cercata decimazione, r Li 
distanza del pómcla dal centro della lena, avremo 

x — X = r cos S cos <t , y — Y = r eoa S sen et , x — Z = / sen $ 


donde (atterrassi tamg et = 


x — A ' 


x—Z z—Z 

tane 6= . sen et = „ cos et. 

b jr — Y x — A 


Questo modo di calcolare le AR e declinazioni geocentriche ri- 
esce molto comodo, massime se alquanti luoghi geocentrici si abbiano 
da calcolare, poiché allora ottenuti i costanti m, n, p , M, N, P , 
prontissimo riesce il calcolo delle coordinate eliocentriche del pianeta. 

aii. Scolio . Determinati gli clementi dell’ orbita ellittica di un pia- 
neta coi metodi precedenti, si potrà ad ogni istante calcolare la posi- 
zioue geocentrica del medesimo, la quale confrontata con la posizio- 
ne osservala per lo stesso tempo porgerà 1’ errore degli elementi . 
Avendo con tutta cura determinato gli elementi ellittici delle orbite pla- 
netarie , confrontando iu seguilo le osservazioni con il calcolo si tro- 
vano alcuue piccole anomalie, le quali non possono interamente rifon- 
dersi sugli errori delle osservazioni , nè essendo esse d’ altronde molto 
forti (poiché ascrndouo sempre a picciol numero di minuti) non pos- 
sono persuadere a rinunziare alla bella ipotesi Copernicana, la quale 
in tutte le sue parti si lodevolmente soddisfa ai fenomeni osservati. 

La scoperta della gravitazione universale, a cui conducono, come 
vedremo nel secondo volume, le leggi di Keplero, ha somministrato 
la spiegazione di queste piccole differenze , e mercè i progressi della 
mcccauica e deli' .inalisi , i sommi geometri Eulero, d' Alembert, la Gran- 
ge* la Place, Orioni cd altri hanno s\ bene rappresentati i movimenti 
planctarj , che non si può uella teoria degli antichi pianeti desiderate 
un accordo maggiore. Quanto ai nuovi pianeti, sono essi stati troppo 
recentemente scoperti , c dalle osservazioni non si lianno bastanti dati 
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per istahilire la loro teoria fino all’ ultimo scrupolo, la quale d’altronde 
diviene oltremodo difficile iu grazia della forte inclinazione delle loro 
orbite all’ eccl ittica, e della loro grande eccentricità . 

Noi abbia nio in tutte le cose precedenti supposto una serie illimi- 
tata di osservazioni per potete da quella scegliere le più acconcie alla 
ricerca dell’orbita. Si comprende però facilmente, che date tre osser- 
vazioni, è determinata l’ cibila che ad esse soddisfa; la sua investiga- 
zione però non è senza difficoltà. 1 limiti di quest’opera non permet- 
tono di poterò risolvere questo problema più generale, per il quale 
rimandiamo i nostri lettori all’ eccellente trattato del signor doli. Gauss 
intitolato Thearia motuum corpnrum caelestium età. Hamburgi t 6 og, 
come anche ad una bella e profonda memoria del signor Mossoui in- 
serita nelle Effemeridi di Milano pegli anui 1817 — 18 . Rilasciando per- 
ciò agli studiosi d’ Astronomia la lettura delle citate opere, a compi- 
mento della teoria dei moti dei pianeti aggiungeremo ancora i seguenti 
problemi desdnati ad investigare la variazione, che subiscono le loro 
posizioni geocentriche per una minima variazione data agli clementi 
delle orbile ellittiche. 

Proslemi IX. Data una piccola variazione agli elementi del- 
r orbita ellittica di un pianeta , cioè alla longitudine ilei perielio, 
all ’ eccentricità , al moto medio , alla longitudine del nodo , incli- 
nazione ed epoca , trovare le variazioni corrispondenti dell’ ano- 
malia vera, raggio vettore, longitudine e latitudine eliocentrica. 

a 1 a. Ritenendo le stesse denominazioni del problema precedente , 
e riguardando le date e cercate variazioni come quantità , delle quali 
le potenze oltre la prima sicno trascurabili , differenziando logaritmica- 
mente l’equazione (a) §. ao 8 tang i v = tang (45 -|- i 0 )tang i E, si 
ottiene in virtù dell’ equaziono (c) §. ao 8 


, sen v , — sen v , 

dv dE-\ dtp 

sen té cos <p 


a cos 


dE- f. 


d p . 


r cos p 

Ora l’equazione 3 = E — e seni?, avendo riguardo alle equazioni (5), 
(c) , dìi dE — — dz-±- sen v d p ; introdotto pertanto questo valore di 


, n . , . , J fl'COStp 

dE m dv , st avrà dv = d s 

r 

a cos' p 


a cos p sen v 


(h —rVp 

' a cos* pi 


la quale , a motivo di r * 


dv ■ 


a' cos p , 

- dz 

r' 


1 -f- e cose 
sen v (a -1 


facilmente riducesi alla seguente 
■ e cos e) 


cos p 


■dp ... ( 1 ) 
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In secondo luogo prendendo i logaritmi dell’equazione 

r = a(i — sen <p cos E), e differenziando, dietro facili riduzioni, trove- 

dr da asen®senU,_ a cos ©cosi? , _ . , 

— ss. — -+• — a E d <p . Sostituendo 


rassi 


ora il valore di d E dato di sopra , ed osservando che 


«seni? 


sen v 
cos <p' 


otterremo 
dr da 


dr da a , . / . 

— . — sen v tang <p d z I sen v tang i p ■ 

r a r ' 


a cos <p cos E' 

r 

Ora in viitù dell' equazione r = a ( i — e cos 23 ) = 

i e cos v 


si ha 


„ cos v ~X~ e 

cos Zi = 

t -+- e cos v 

fatte le opportune riduzioni , diviene 
t 


. Sostituito questo valore nel coefficiente di d (p , 


e cos v a 

— — cos V : = — cos <p COS V 

COS <p T 

Quanto al termine — ? , esso può eziandio esprimersi per la varia- 
ti' 

zione del moto medio siderale. In fatti chiamando T il tempo della 

56 q 2 rft 

rivoluzione siderale del pianeta , sarà T = = , essendo n il 

n n 

moto medio diurno siderale. Ma in virtù della terza legge di Keplero 
si ha o 5 = h T‘ ; dunque a' = 4 h ir' n . Prendendo di questa 

equazione i logaritmi , ed indi differenziandola , avremo — - = — -t ‘LO. . 

a n 

Dietro queste riduzioni avremo 

dr . dn a .a , 

— = — y (- — sen v tang <p d z — — cos <p cos v d <p , ovvero 

t n r r 


dr = — 4 


r dn 


a sen v tang <p d z — a cos <p cos v dtp 


(=0 


In terzo luogo per trovare il differenziale della longitudine eliocen- 
trica del pianeta, si riprenda l’equazione del §. 209 
tang (Z — a) = cos i tang (v -|- or — ®) ; si differenzi logaritmicamente , 
ed otterrassi 

di— da — i tang i sen 1 (l — a)di-\ ^ — — (dv-^-dit — da). 

' sen 3 (v -f- or — ay ' 

Ora il triangolo rettangolo N LI (Eig. 3 a) dà inoltre le seguenti relazioni 
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(a) sen X = scn i sen (v ir — fi») 

(b) tang X = sen (Z — ai) tang i = seu i cos (Z — a) tang (y-+-n r — ai) 

(c) cos (v -4- ir — a) = cos X cos ( Z — a) . 

Avendo perciò riguardo a queste equazioni , il valore di d l si can- 
gierà nel seguente 

d l — ( i — - C ° s ‘ rZ a C 2LÌ (dv -f- tZir) — tang X cos (Z — a) d i . 
^ cos* X/ cos* X ' ' v ' 


Si chiami H l’epoca dei ruoli medj; t il numero dei giorni de- 
corsi dall’ indicata epoca fino all’istante del calcolo; si avrà evidente- 
mente s — H n t — ir , e perciò dz = dH-\-tdn — d or . In- 
troducendo nel valore di d v questa espressione di d * , e sostituen- 
dolo poi in quello di d l , ouerrassi 


.... . . ( éos i \ , . ... a’ cosi cos© . _ 

(a) d l—{ i — )da — tang X cos (Z — a) d i - 1 — - dii 

' cos* X/ r* cos’ X 

a’cost'cos® , cosZ / a’cos®\ , cosiscnvfa-l-ecostA . 

ri ; — dn ~\ — ( i ~) d'K iZT- ld<p, 

r cos* A cos A \ r / cos <p cos X 


la quale equazione molto semplicemente esprime la variazione dell» 
longitudine eliocentrica per le variazioni dei sei elementi dell’orbita. 

Per ultimo il differenziale logaritmico dell’equazione (ai) darà 
d X = cot i tang X d i -f- tang X cot (f -J- ir — a) (d v d hc — da), 
la quale in virtù dell’ equazione ( b ) si riduce eziandio alla seguente 
dX — sen (Z — a) d i -f- sen i cos (Z — a) (d v -f- d or — da). 
Introducendo poi in questa equazione il valore di d v , avremo 


(4) dX = scn(Z — a)di — sen ì eos (Z — a) da -f - a cos< P scnt cos ^/ — rf ff 

r* 


a' eos <p sen i 


i (Z — a») t dn -f- sen i cos (Z — 6») “ cus< P j 


(a -f- e cos v) sen i cos (Z — a) sen v 
eos ip 


d <p . 


a 1 3. Scolio . Accade sovente che sia data la longitudine eliocen- 
trica del pianeta nell’ ecclittica , e ciò ha luogo nelle opposizioni , o 
nelle congiunzioni dei pianeti. Allora la latitudine X potendosi calco- 
lare dieu-o la formula tang X = scn ( Z, — a) lang t , per Z / indicando 
la longitudine osservata , vallerà soltanto in virtù delle variazioni d a 
c di. Differenziando al solito logaritmicamente questa equazione , ot- 
terremo . . . (5) dX = se "~ ^ di — f scn a X cot (Z — a) da. 
sen a» 
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Problema X. Date le variazioni eliocentriche della longitudine, 
latitudine e raggio vettore espresse per gli elementi eliocentrici , 
determinare le corrispondenti variazioni della longitudine 1', lati- 
tudine X', e della distanza accorciata del pianeta dalla terra g. 

2 1 4- Se nelle equazioni del problema VII pongliiaiuo h «= o , 
e i / cos X' = g , a vicino per determinare le quantità f, X', g le se- 
guenti equazioni , g cos t = x — X , g seri t ~y — Y, g tang X'= z , 

le quali danno tang Z' e =Z. , g = l/(z — X)‘ -+- (y — Y)\ 

x — X 


tang X' ** — . 

». . 

Differenziando quindi logaritmicamente l’equazione tang t 

e sostituendo poi i vaioli di jr — V , x — X , avremo 

, . , „ cos i , sen l' , 

(«) d l =s= dy — d x . 

S S 

Del pan l’equazione g‘ = (x — X)‘ (y — Yy differenziata daià 
g d g = {x — X) d x (jr — Y) dy , che riduccsi a 
( b ) d g *= cos Z' d x scn t d y . 

Per ultimo l’ equazione tang X' = — , differenziata logaritmicamente 

S 

ai j i. / * cu ^ coS ^ ' i ® cn ^ , cos X' 

tiara aX dz da, la rruale, sosutuen- 

* g - 

do i valori di z e di dg, si riduce a 

, , / cos’X' , sen X' cos X' cos/' , 

(c) aX = dz dx- 


sen X'cOs X' scn ? 


dy- 


se s 

Ora le coordinate eliocentriche del pianeta x,y, z essendo date dalle 
equazioni x = r cos X cos l, y — r cos X sen l, z — r sen X , avremo 
dx = cos X cos Idr — r cos X sen l d l — r sen X cos l d X 
dy — cos X sen ldr-{- r eoa X cos Idi — r sen X sen Z d X 
d t ss sen X d r -f- r cos XdX. 

Introdotti nelle precedenti espressioni i valori di dx, dy , d z , fatte 
le convenienti riduzioni, ottenvmo 

, „ cos X sen (Z— Y) , rcosXcos(Z-Z') ,, rscnXsen(Z— t) ,, 

(6) di = — - - rir-(- — — di <ZX 

S S 

(?) — cos cos dr—r cos X sen (Z-Z') tZ Z — r sen X cos (Z-Z') <ZX 
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(8) d X' = (- 


'sen X cos ' X son a X' cos X 


•c 
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& *g 

sen aX'cosX seu {l-l^dl- t- cosXcos'X'-t- — sen aX senX cos(X/)^ dX 


nelle quali equazioni sostituendo i vaioli di d r, di, d X dati nel 
problema precedente otterremo le variazioni delle quantitji relative alla 
posizione geocentrica del pianeta espresse per gli elementi dell’ orbita. 

ai 5. Scolio. Se le quanti ti di, d X , dr sono espresse in minuti 
secondi, eziandio le quantità di', d\', dg rappresenteranno minuti 
secoudi. Ora, qualora le variazioni degli elementi dell’orLita espiinmnsi 
per tumuli secondi e loro frazioni , i diversi termini , dai quali risul- 
tano di, d X , dr sono espressi in secondi, a riserva del temiiue 

— t — - contenuto nel valore di dr, il quale è un numero astratto 
ri 

per essere drt ed n espresse nelle stesse unità. Dovrassi perciò mol- 
tiplicare per 11" numero dei minuti secondi contenuti nel raggio per 
ridurlo a secondi, e cosi l’ equazione (a) del problema precedente can- 
giasi nella seguente 

dr*= — j R" r f-asenvtang^)(<i/f -1- tdn~dir) — — cosvcosipdip 

n r 

ove log — - — = 5, i 385558 . 

3 

a 1 6 . ConOLL. Se il pianeta è in opposizione , od in congiunzione 
si ha allora /=/', e quindi le precedenti equazioni ((ì), (->), (8) can- 
giansi nelle seguenti 

(9) d t = - c ° 8 . ^ di j (io) dg=co» \ dr — r sen X d X 


(11) d\' = 


■ — cos X' sen (X'- 


— - d r -4- — cos X' cos (X' — X) i/X ; 
g 


La quantità g, che entra nelle equazioni (9), (n) si dovrà calcolare 
dietro l’equazione g — l/(x — X)‘-\-(j- — V)' , ove, sostituendo i 
valori di x,y, X, V, ed osservando che nelle opposizioni e con- 
giunzioni inferiori si ha Z = L , e nelle congiunzioni superiori 
L a 1 80 -f- L, avremo per il primo caso g = ±(r cos X’ — 11 ), doven- 
dosi prendere il segno -f- per le opposizioni, ed il segno — per le 
congiunzioni inferiori ; e per il secondo caso , cioè per le congiunzioni 
superiori , g — r cos X q- lì, 
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2 V® 

La latitudine geocentrica V si calcolerà quindi colla formula 

, , * r sen X 

tang X = — = . 

ty tS ^ . . . . 

Quanto alla latitudine eliocentrica, se per d X vorrassi sostituire il 

valore dato. -dall’ equazione ( 5 ) del problema precedente , si dovrà cal- 
colare X mediante l’equazione tang X = sen (7 — a) tang i, Z / rappre- 
sentando qui la longitudine eliocentrica vera osservala, come si pre- 
scrisse nello scolio della stessa proposizione , e di questa dovrassi far uso 
tanto nel calcolo dei coefficienti delle indeterminate dL, dii , di, dn, 
dtp, da, che entrano in di, dr, d\, quanto nel calcolo di X'. 
Sostituendo nell’equazione (ti) per d r il suo valore dato nello scolio 
precedente, e per dX quello dell’equazione ( 5 ) otterremo d X' dato 
per la variazione degli elementi dell’orbita nel modo seguente 

, . _ , ( rii" \cosX'sen(X -X) , asent>ig®cosX'sen(X'-X), ... . , 

( 1 2) <ZX=( j arsene top J dn SZ i \dH-dnr ) 

v « ' g g 

^ a cos v cos <p cos X' sen (X' — X) ^ ^ ^ r cos X' cos (X' — X) sen iX ^ . 

g g sen a i 

r cos X' cos (X' — X) sen a X cot (l — a) , 

: ' — t d a , 

2 g 

„ , . cos X' I sen X' 

nella quale , se st pone per U suo valore , si ottiene 

g r sen X 

quella Stessa formula data dal signor Gauss nel voi. XV degli Atti di 
Gottinga , e di cui ho fatto uso nel XVII voi. della Società italiana 
per correggere gli elementi di Vesta. 

Problema XI. Correggere gli elementi dell orbita ellittica di un 
pianeta già presso a poco conosciuti. 

217. Si scelgano tre, ed in generale quante buone osservazioni 
geocentriche avere si potranno , distribuite per modo che abbraccino 
tutta l’orbita. Quindi o con le tavole fondate sopra gli elementi ap- 
prossimati, o dietro gli elementi stessi si calcolino per l’istante di 
ogni osservazione le quantità l, X, r, l' , X', g dietro i precetd dati 
nei problemi precedenti. Se i valori di X' • uguagliano rispettiva- 
mente la longitudine e la latitudine geocentrica osservata iu ogni osser- 
vazione, gli elementi non abbisogneranno di alcuna correzione. Ma se, 
come il più delle volte accaderà, fra il calcolo e l’osservazione vi è 
qualche differenza, allora si calcoleranno per ogni osservazione i valori 
di di e d X' dietro le formule ed i precetti esposti nel problema 
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precederne. Si formeranno quindi per ogni osservazione le seguenti 
equazioni di condizione 

longiiud. osservata = t -f- d i ; latit. gcoc. osserv. = X' -f- d X' , 
le «piali sviluppate a dovere conterranno le sci indeterminate dH,dn , 
d (p , d'ir, da, di, tutte al plinto grado . 

Se le prescelte osservazioni sarai iuo tre di numero , le equazioni 
di condizione che esse porgeranno saranno sei , dalle quali si dedur- 
ranno i valori delle sei incognite; se poi le osservazioni in generale 
saranno in numero m , le equazioni di condizione sarauno a m , le quali 
lisolute col metodo dei minimi quadrati esposto al §. >- 8 porgeranno 
le cercale correzioni degli elementi . dell’ orbila del pianeta . Queste cor- 
rezioni aggiunte sccqndo i loro segni agli clementi approssimali già 
noli , daranno gli elementi corretti . Che se i valori di queste corre- 
zioni risultassero troppo considerabili, sicché le loro seconde potenze 
non fossero del tutto trascurabili, converrebbe allora riguardare gli ul- 
timi clementi corretti , come al vero molto pili prossimi , e riprinci- 
piaudo sopra di essi un nuovo calculo, detenni naie le nuove loro col- 
lezioni. Così sempre con facilità si perverrà alla scoperta dei veri ele- 
menti ellittici. 

a 1 8 . Scolio I. Se già si conoscono le iueguaglianze del molo el- 
littico del pianeta prodotte dalle attrazioni degli aliti piaueti, si appli- 
cheranno queste alle posizioni del molo ellittico , ed in seguito coi va- 
lori di l , , r con citi dalle pcrturbazioui si calcoleranno i valori di 

t , X', dt, d\', e quiudi si formeranno le equazioni di condizione. 
Quando poi fossero ancora incognite le dette ineguaglianze , si princi- 
pierà dal trascurarle interamente, e dopo aver determinati gli elementi 
ellittici, che soddisfanno per quanto è possibile alle osservazioni, si cal- 
coleranno col loro mezzo le perturbazioni che soflìe per l’ attrazione 
degli altri pianeti giusta i metodi che vengono esposti nella meccanica 
celeste del celebre la Place , cd indi di nuovo correggendo gli elementi 
ellittici, avuto riguardo alle calcolale ineguaglianze, si giungerà a de- 
terminare i veri elementi del molo del pianeta intorno al Sole, i quali 
corretti c verificati che sicno, serviranno a costruire le tavole dei moti 
medj , dell’ equazione del centro , raggio vettore c latitudine eliocen- 
trica ad oggetto di poter piti speditamente calcolare la sua posizione 
geocentrica ad ogni istante . 

aig. Scolio IL Le osservazioni che presentano maggior sicurezza 
nei risultati , ed una maggiore speditezza , sono le opposizioni per li 
pianeti superiori , e le congiunzioni per li pianeti inferiori . In queste 
circostanze la longitudine geocentrica osservata uguagliando l’ elioceu- 
vol. i. • 5 a 
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trica, si calcolerà in primo luogo la longitudine eliocentrica dietro t dati 
clementi, la latitudine colla formula tangX = sen(Z, — esìtangi, Z / es* 
scudo qui la longitudine elioceutrioa osservata, ed in seguito, dietro 
le equazioni (3), (n) calcolando i valori di di, <ZX', formeremo lo 
seguenti equazioni di condiziono 

longitudine eliocentrica osservata / = l d l 
latitudine geocentrica osservata . . = X' -+- d X' , 
le quali numericamente calcolate per ogni osservazione, e risolute col 
metodo dei minimi quadrati daranno le correzioni degli elementi. 

Problfha XIL Assegnare ad un dato tempo t la celerità geo- 
centrica di un pianeta tanto in longitudine quanto in latitudine. 
aao. Sapendosi dalla meccanica che nei moti vani la celerità alla 

fine del tempo t , è espressa da (y^)» essendo s lo spazio percorso, 
ritenute le denominazioni dei problemi precedenti , sarà la celerità geo- 
centrica del pianeta in longitudine = ’ ct ^ * n Chiudine ss (—^ — ^ . 

Posto ciò , riprendiamo le tre equazioni 

g’ = (j—y)’-¥ (* — X)‘i tan gZ^uil, tangX / =Ì- = r Sen — , 

a ? — A g g 

differenziandole rapporto al tempo, ed osservando che y — Y — gsea 
oc — X =» g cos t , con le debite riduzioni , otterremo 

(Sf>— ' I (G-G) I ■ i G)-G) I 
eGh-GG-G)\-^\G)-G)\ 
r ''G'h rgc °‘ > 'G +s "" K G-"'" x ™ t \GGG\ 

dove si è riposto nel primo membro in luogo di g : cos X' il suo va- 
lore r\ che rappresenta la distanza assoluta del pianeta dalla terra. 

Ponendo ora per (£?), (^) , ) , (Ì£) i loro valori de- . 

dotti dalle equazioni tc o* rcosX cos/, y = rcosX senZ, X=-Jlco»L, 

Y = H sen L , fatte le convenienti riduzioni , otterremo 
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s (~f ^) — cos ^- ® eo (^-0 rco * ^ c °* (£~0 (^) — rsenX*cn(/-f)(: 


331 

<*A\ 

dti 


-«(£_/) (|5)-JI«»(l-D(|f).- 

r" r {gcosA-+- r sen * Xco</-r) } (^)-f-senX { g — rcosAeos(/-Z 3 | 

dL\ 


-4-r’senXcosXsen(/-/^-j-^4-rsenX cos(Z-r)^-^— ifrsenXser^i-Z')^— ^ - 

I valori di (j-)' (^7) comennt * “ q ue,te formule si a- 

vranno dalle espressioni generali di d r, di, d X dati dalle equazioni 
(3), ( 3 ), (4) §.2ia prendendo m esse soltanto quei temiini che variano 
col tempo da un istante all’altro, ossia i termini dipendenti dalla longi- 
tudine media, ovvero dalla anomalia inedia. Punendo pertanto il moto 
medio diurno del pianeta — n, avremo evidentemente 

fdi\ / dl\ a 3 cos « cos <p 

(_) = a nsenvtang4> ; ; 

d A\ a* cos $ sen icos(Z— •&) 


Vdf/ 1" 

I valori di (^y) ’ ("J7") s * otterranno ^ a * precedenti cambiando 

le (piantiti relative al pianeta in quelle che sono relative alla terra . 
Ponendo quindi l’ eccentricità dell’orbita terrestre = sen $ , il suo moto 
medio diurno = m , osservando inoltre che X = o , i — o * perchè 
essa si muove nel piano dell’ ecclittica , ed il semiasse maggiore della 

sua orbita è = 1 , avremo ) = m sen V tang $ > ( - j = ~ , 
• \ dt' ' dt' 

ove V esprime l’ anomalia vera della terra perii momento del calcolo. 

Fatte queste differenti sostituzioni nelle due precedenti equazioni , 
si cangeranno nelle seguenti 

, (dt\ . ,, a’ ncosi cos® cos (l-t) 

(1 3 ) g I — 1 = a n tang <p sen v cos X sen (Z-Zj -f- ■ - 

' dt t r cos X 

n a‘ sen i cos <p sen X sen (Z — t) cos (Z — ai) m cos (L — t) 

- — 

— m sen V tang t> sen (£ — Z*) ; 
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ij\\ a ’ n sen i cos $ cos (l — 


{gcosX-f-rsen‘Xcos ( l — ty] 


- a n tang <p scn v scn X { g ~ r cos X cos (l—t) } -+■ a ' n cos » cos <p taiig X sen (lr-T) 

K mrscn X sen (L — t) 

+ mr tang 4> sen sen X cos ( L — /) — ( . 

Ji 

sai. Coroll. I. Se si traiti di un pianeta superiore in opposi- 
zione col Sole , o di un pianeta inferiore in congiuuzione , avrassi 
l ■ — . i = o , L — l' — o , c però quelle formule generali si cangeranuo 
nplici 


(ih 

m ( 

a’ n R 

cos i cos 

\dt) 

' R \ ' “ 

- 

m r 

cos X ' 


z ... . id X\ a ’ n seu i cos (p cos (7 — &) , . ... 

(' 4 ) •" ( -j — 1 = - - (g cos X -4- r sen * X) 

' a f / r 

+ «« tang <p sen v sen X (g — r cos X) + mr tang 4> sen F scn X . 

23 3. Coroll. IL Se piacesse di riguardare le orbite dei pianeti 

come circolari , c se inoltre si volessero trascurare le seconde dimen- 

sioni delle inclinazioni, il che è sensibilmente permesso per Venere, 
la Terra, Marte, Giove, Saturno ed Grano, dovremo porre 4» = o , 

4> = o , R = i , r — a, cos i = cos X = t , nel qual caso esse di- 

vengono 

(,3)" e(~) = m (— cos(Z,— 0-+-« - cos(r— f))j 

(t4)" r / ‘ = m ( — a sen X sen (L — 1)-\- a — g sen * cos (l — &) 

' d t / ' m 

-4- a ’ — tang X scn (l — l') ) , 

m J . , 

ove in virtù della terza legge di Keplero si può scrivere 1/ — in luogo 
della quantità a — . 


CAPITOLO XVIII. 

Regole da seguirsi nel calcolo delle osservazioni dei pianeti. 

2 33. Le osservazioni, sopra le quali abbiamo nei §§. precedenti 
fondato la teoria dei pianeti, si suppongono latte da un osservatore si- 


Digitized by Google 



253 

tuato nel centro della terra nell’ipotesi che fosse questa priva di at- 
mosfera , e riferite idi’ equinozio medio di primavera . Qualora adunque 
vogliasi confrontare un’ osservazione con le tavole rappresentanti il moto 
dei pianeti, o, ciò che è lo stesso, cogli elementi, sui quali queste ta- 
vole sono costruite , conviene prima di tutto riferire le osservazioni al 
centro della terra, ed alla posizione media dell’equinozio, spogliandole 
iuoltre dall’ effetto della rifrazione. 

Ossen’azioni sul meridiano . 

23 4- Siasi in primo luogo osservato un pianeta nel suo passaggio 
pel meridiano , e se ne voglia dedurre la sua posizione apparente , ed 
indi la sua posizione geocentrica , ridotte come sopra abbiamo indicato . 

' Si osservi qualche poco prima o dopo il passaggio del pianeta pel 
meridiano eziandio il passaggio di una o più stelle ben conosciute , ed 
inserite nei migliori cataloghi, come per esempio in quello del celebre 
Piazzi, registrando il tempo dell’orologio, in cui trovansi sul meridia- 
no , e le loro distanze dal zenit. In seguilo si calcolino l 'AR apparenti 
delle stelle, e le loro declinazioni, le quali si otterranno se alle loro 
posizioni medie date dal catalogo si aggiungerà l’effetto dell’aberra- 
zione , e della nutazione dietro i precetti che esporremo nel secondo 
volume . Le All ridotte in tempo , e confrontate cogl’ istanti osservati 
nell’ orologio regolato al moto siderale , porgeranno la correzione che 
deve farsi al medesimo, affinchè noti le AR apparenti. Questa corre- 
zione appellata equazione del pendolo sommata col suo segno all’ i- 
stante osservato del passaggio pel meridiano porgerà 1 ' AR apparente 
del pianeta. 

Per deduiTc eziandio la declinazione apparente del pianeta con- 
viene in primo luogo determinare l’ errore del principio di numerazione 
del quadrante , di cui ci saremo servili nelle osservazioni delle distanze 
al zenit. Si deducano dalle declinazioni npparend delle stelle già cal- 
colate le loro distanze dal zenit. Quindi dietro lo stato particolare dcl- 
P atmosfera indicato dal barometro e dal termometro , si correggano le 
distanze dal zenit osservale tamo delle stelle, come del pianeta dal- 
l’effetto della rifrazione dietro i precetti che verranno esposti nel ca- 
pitolo delle rifrazioni astronomiche. Le distanze osservate delle stelle 
così ridotte confrontate con le calcolate, daranno l’errore del principio 
di numerazione dello su-omento, il quale da tutte dovrà risultare lo 
stesso se sia esattamente diviso, e le osservazioni fatte con cura. Se 
poi per li piccoli errori delle divisioni e delle osservazioni vi è qual- 
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che differenza fra i risultati, si prenderà il medio di tutti, e si cor- 
reggerà con esso la distanza osservata del pianeta dal zenit, la quale 
liberata che sia dalla rifrazione, si confronterà con la latitudine del- 
l’osservatore, e darà la sua declinazione apparente veduta dalla super- 
ficie terrestre . 

Che se sia stata osservata la distanza del pianeta dal zenit coll’a- 
juto di un circolo moltiplicatore a livello fisso , o a livello mollile , saia 
essa in allora libera da qualunque errore relativo al principio di nu- 
merazione, come risulta dalla particolare costruzione di si fatte mac- 
chine , nè di altra correzione abbisognerà che di quella relativa alla ri- 
frazione . 

aa 5 . L ’AR cosi dedotta dalle osservazioni fatte sul meridiano è 
evidentemente quale da un osservatore situato nel centro sarebbe ve- 
duta. La declinazione però abbisogna di uu’ altra piccola correzione 
dipendente dalla paralasse diurna. Sia iti fatti ( /"Vg. 25 ) l’osservatore 
situato nella superficie terrestre in A, il pianeta in L. Sarà questi ri- 
ferito nel verticale Z A L iu un punto tf del cielo stellato , mentre 
dall’ osservatore situato in C al centro della terra sarebbe riferito in l . 
Si proverà qui, come nel §. 129, che l’angolo L appellalo paralasse 

p 

del pianeta è = — seu Z , r rappresentando il raggio terrestre , d La 


distanza del pianeta dal centro della terra ; Z la distanza apparente del 
pianeta dal zenit, che differisce sempre di pochi secondi dalla vera. 

La quantità rappresenta la paralasse orizzontale del pianeta, ed 


, essa è l’angolo, sotto cui alla distanza d sarebbe veduto tiraggio ter- 
restre . Se poniamo d = 1 dubbiamo ottenere la paratasse orizzontale 
del Sole nella sua media distanza, che nelle tavole solari del sig. de 
Lamhre trovasi = 8", 8 j cosi r = 8", 8 , e però l’ effetto della para- 

8 * 8 

lasse nella distanza Z dal zenit sarà = — sen Z , d essendo espresso 


in parti tali che la distanza media della terra dal. Sole sia = 1 . Otte- 
nuta così la paralasse in altezza si toglierà dalle declinazioni australi , 
e si aggiungerà alle boreali per ridurle a quelle che sarebbero vedute 
nel centro della terra. 


Osservazioni fuori del meridiano . 

226. Per determinare la posizione degli astri col mezzo di osser- 
vazioni fatte fuori del meridiano y servonsi gli Astronomi o di un qna- 
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drente multile con un circolo azimutale , o di una macchina equato- 
riale , o di un semplice canocchiale montato iu un robusto piede , a 
munito di un micrometro . 

Se vorrassi far uso di un quadrante mobile si osserverà in primo 
luogo la distanza dal zenit, e l’azimut di una stella, ed il tempo cor- 
rispondente in un orologio siderale ben regolalo, di cui l’equazione 
sia stata già esplorata e conosciuta. Liberata quindi la disianza osser- 
vata della nota stella dall’ effetto della rifrazione, trascurata la paralasse 
per essere insensibile nelle stelle situate a distanza pressoché infinita , 
si calcoli per il dato tempo la posizione apparente della stella , c quin- 
di , dietro le formule del §, 20 , si calcoli eziandio la disianza della 
stella dal zenit, cd il suo azimut, le quali quandlà confrontate colle 
corrispondenti osservate daranno i rispettivi errori relativi alla posizione 
dello strumento. Si applichino questi errori alla distanza osseivata del 
pianeta dal zenit, ed al suo azimut. Si oggiuuga quindi la rifrazione, 
c si tolga la paratasse di altezza dalla distanza così ridotta , si avrà la vera 
distauza dell’astro dal zenit, come sarebbe veduta dal centro della terra. 
Quanto all’ azimut nessuua correzione occoitc di fare, poiché lauto la 
paralasse, che la rifrazione essendo comprese iu un piano verticale 
non alterano gli azimuti , per lo meno considerando la terra come sfe- 
rica , il che non induce sensibile errore nelle osservazioni dei pianed . 
Ottenuta così la vera altezza, ed il vero azimut del pianeta, dalla ri- 
soluzione del triangolo SZP ( Fig . 1 5 ), in cui si conosce S Z — di- 
stanza vera dal zenit , Z P — complemento di ladiudine , SZ P — azi- 
mut, si otterrà l’angolo orario SPZ , il quale (aggiunto o tolto dal 
tempo sidereo corrispondente all’osservazione secondo clic l'astro sarà 
avanti o dopo il suo passaggio pel meridiano) darà l ’ All apparente 
geocentrica del pianeta , e il lato ò'P , il cui complemento sarà la cer- 
cata decimazione geocentrica. 

227. Per ben comprendere le riduzioni che applicare si devouo 
alle osservazioni fatte a macelline equatoriali , conviene dire una parola 
intorno all’indole loro. Sebbene di varia costruzione si osservino esse 
nei più riputati osservatori, tutte però si compongono essenzialmente 
di un circolo diviso in gladi e minuti da o’ fino 56 o”, ovvero in ore, 
initiud e secondi da o a 24, nel cui centro crigcsi un asse, al quale si 
appoggia un altro circolo diviso in quatuo quadranti, ed ognuno poi diviso 
in gradi e minuti da o* fino a 90*. Per brevità appelleremo primo circolo 
il superiore , e secondo quest’ ultimo ■ Ora il secoudo circolo é fissamente 
attaccato all’ asse del primo , e per modo disposto che la linea , la quale 
unisce i due punti di o” o" sia all’asse del primo circolo perpendicolare» 


Digitized by Google 



256 

e quindi al pianò di esso sempre pai alclla , mentre la linea 90* 90* sii» 
all’asse medesimo paralclla. llendesi girevole intorno al centro del se- 
condo circolo un buon canocchiale, il quale si può fissare in qualun- 
que sua divisione , e questo canocchiale porla d’ ordinario due nonj , 
i quali servono a suddividere in secondi le divisioni del secondo cir- 
colo . 11 primo circolo talvolta è fisso , talvolta è mollile . Quando è 
fisso hawi, un suo raggio , la cui estremità porta un nonio ; in allora 
l’asse stesso girando sul centro seco conduce questo nonio in modo 
che corrisponder posso a tulle le divisioni della sua circonferenza . 
Quando c mobile, si appoggia ad un altro circolo concentrico che 
rendesi fisso , ed avendo in questo scolpito il nonio , il primo col suo 
moto giratorio intorno al cenUo può ricondurre ogni sua divisione in 
feccia a questo nonio . In quest’ ultimo caso il suo asse è fisso nel 
suo centro . Nel primo caso il raggio mobile è fìsso nell’ asse , c noi 
per brevità supporremo questa ultima costruzione . 

Ciò ben compreso , la macchina deve per modo disporsi che l’ asse 
del primo circolo sia paralcllo all’asse del mondo, di modo che se 
prolungato venisse fino al ciclo stellato, lo incontrerebbe nei poli del- 
. l’equatore. In tal guisa il primo chcolò sarà all' equatore celeste pa- 
ralello, e con quello coufondcrassi riguardando il centro di esso, come 
centro eziandio della sfera celeste, il che è sempre esattamente vero per 
essere questa in una distanza infittita. 11 secondo circolo, il cui piano 
è per costruzione al primo perpendicolare , rappresenterà un circolo di 
decimazione, poiché passa perii poli dell’equatore. 

Prima di fissare il primo circolo sopra opportuni appoggi , dovrà 
per modo disporsi che essendo il nonio portato dal raggio mobile fisso 
nell'asse posto a o” o' o", il secondo circolo che rapporto a questo raggio 
mantiene una posiziouc invariabile , sia esattamente situalo sul meridiano . 

Dietro questa particolare costruzione è evidente che se il nonio del 
primo circolo segnerà 1 5 ’ , il secondo circolo prolungalo fino al cielo 
stellato rappresenterà un circolo di declinazione distante dal meridiano 
di un’ ora , cd iu generale gli archi letti nel primo circolo saranno gli 
angoli orarj corrispondenti alla posizione del secondo. 11 canocchiale 
girevole std centro del secondo circolo essendo paralcllo al primo * 
quando li? situato in o' o' o", sarà rivolto all’equatore celeste; se poi 
venga trasportato iu una divisione determinata per esempio io’, sarà 
in allora rivolto ad un punto del paralcllo all’ equatore , la cui declina- 
zione sia di 10°. Dietro le proprietà di questi due circoli disposti, co- 
me abbiamo indicato, il pi imo appellasi circolo equatoriale o equa- 
tore, il secondo circolo di declinazione . 
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3 a 8. Rappresemi ora AB ( Fig . 53 ) il meridiano celeste del luo- 
go, in cui è situata la macchina equatoriale; A sia il zenit; B il polo 
boreale dell’ equatore ; C sia l’ astro verso cui è diletto il centro del 
canocchiale. L’orologio astronomico situato appresso la inacciiina segni 
un tempo t, di modo che se k rappresenta l’equazione dell’orologio 
il tempo sidereo sia — t k . Se chiamiamo * ì’ AB dell’astro C, 
8 la sua declinazione, l’angolo orario A BC= H, saranno 8 ed H 
dati immediatamente dalle divisioni dei circoli di declinazione, cd equa- 
toriale della macchina . Essendo poi d’ altra parte l’ angolo orario 
= t k — a , avremo « = t -f- k — H . 

Questo è vero facendo astrazione dalla rifrazione e dalla paralasse. 
Ora si l'una che l’altra tendono a far variare la distauza dell' astro 
dal zenit nel verticale AG-, lasciando inalterato l’azimut, la rifrazione 
aumentando la distanza del zenit , e la paralasse diminuendola . Se fingia- 
mo pertanto che la paralasse orizzontale sia = p , la rifrazione dell’a- 
stro all’altezza h sopra l’orizzonte sia = r, quando egli apparisce in C, 
sarà realmente in C per modo che sia C C = r — p cos h , e quindi 
il vero angolo orario uou sarà ABC misurato nel circolo equatoriale , 
ma ABC*=H-\-dH,e la vera declinazione non sarà 8 = 90 — BC, 
come circolo di declinazione si osserva, ma saià — 90 — BC =8 — d 8. 
1 valori di dii e d 8 agevolmente si otterranno dalle fonnule differen- 
ziali (ri), (Zi) (Trig. AVI), facendo in esse a — 90 — 8, da = — ri8, 
ric = o, B =* H , c s= 9 o — L, csscudo L la latitudine dell’ osserva- 
tore, b = 90 — h, db=r — pcush, dA — o. L’equazione (a) darà 
d 8 = — d b cos C ; l’ equazione (b) sostituendo per ri a il suo valore 
db cos C , darà ri b sen* C — cos 8 scu C ri B , e quindi 

ri B = ri H = — — . Pertanto le cercate correzioni saranno 


ri 8 = — (r ■ 


cos 8 

■ p cos h ) cos C , ri H ■ 


sen C . 

r- ( r p COS II \ . 

cos 8 


Le quantità h , C raccliiuse iu queste fomnde non sono date imme- 
diatamente dall’ osscivazioue ; esse però si potranno sempre agevolmente 
deduree dalle due seguenti equazioni 

cos h sen C = cos L scu H ; cos h cos C = sen L cos 8 — cos L sen 8 cos //, 
che risultano dalla risoluzione del triangolo ABC. E bene osservare 
che tutti i calcoli relativi a queste correzioni si possono sempre ese- 
guire con ogni sicurezza con quattro, od al più cinque cifre decimali. È 
poi presso che inutile avvertire che se la posizione della macchina 
non fosse troppo Lene esplorata, sarà d’uopo per determinare con si- 
vol. 1 . 55 
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«mezza la posizione incognita di un astro rapporto all’ equatore , detcr- 
miuare iu primo luogo l'ciTore dell’angolo orario e della declinazione 
col mezzo di un astro ben conosciuto, e quindi applicare queste cor- 
rezioni all’ angolo orario , ed alia decimazione osservate per l’ astro in- 
cognito . 

aag. Qualora si manchi di quadrante mobile , e di macchina equa- 
toriale, od anche quando queste macchine non siano «li quella preci- 
sione che ' è necessaria per procurare delle buone osservazioni , allora 
si Ita ricorso ai micrometri per determinare la posizione degli astri in- 
cogniti rapporto all’equatore. Appellatisi micrometri quei meccanesimi 
che adattali al fuoco di un canocchiale sono valevoli a determinare la 
differenza di AR e di dedinazione «li due astri, i quali per la rota- 
zione diurna vengono in successivi tempi ad attraversare il suo campo, 
mentre esso manticnsi iu una posizione invariabile durante 1’ osser- 
vazione . 

Variano i melodi che devonsi seguire nella riduzione delle osser- 
vazioni fatte a tal sona d’ islromenti secondo i principj, dietro i «piali 
sono costruiti. Non è nostra intenzione di qui descrivere tutti i mi- 
crometri , dei «piali fanno uso ' gli Astronomi nelle loro osservazioni . 
Di due solo, di «pielli cioè che sorto più in uso ai nostri giorni, o 
per la loro semplicità molto commendevoli , daremo qui una succinta 
descrizione , indicando i metodi che seguire si devono per la riduzione 
delle osservazioni in ciascuno di essi, rimandando i nostri leggitori per 
la descrizione ed uso degli altri ai trattati d’AsU'onomia dei signori la 
Lande e de Lamine. 

a3o. Micrometro a filo molile. Rappresenti ( Fig. 54) il circolo 
descritto col centro C il campo visibile del canocchiale; HRQG 
mia cassa rettangolare, che si applica al tubo dell’oculare, A B , PS 
due fili sottillissimi di rame , d’ argento , e anche ( se il canocchiale Ira 
un forte ingrandimento ) di seta , o «li ragno fissi nei lati di «ptesla 
cassa . Il' R' Q' G' una cassa interna che scorre lungo i lati della pre- 
cedente , venendo guidata dalla vite O ■ M N è uu filo applicato ai 
lati H' G' , R! Q' della cassa mobile, il «piale viene «la essa trasportato 
per tutto il campo nel canocchiale in modo che rimanga sempre al 
filo AB paralello. 1 passi della vite OC' devono essere perfettamente 
uguali ; cosi ad ogni rivoluzione della vite il filo M N si avvicina ad 
AB, o se ne allontana di un’ eguale «ptantità . La rivoluzione della 
vile viene da un indice indicata nel circolo O, il quale è diviso in 
parti uguali, per lo più in numero di too. Questa cassetta deve per 
modo applicarsi a) tubo dell’ oculare , che i fili rimangano nel foco del 
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medesimo ; indi il tubo oculare deve applicarsi al tul>o dell' obbjettivo , 
sicché gli stessi fili trovinsi nel foco del canocchiale , ailinchè possano 
essere distintamente veduti senza ottica paralasse . 

Conviene prima di tutto determinare il valore delle parti del mi- 
crometro, al che si può sempre pervenire osservando le parti che si 
devono fare passare , perchè il filo M N si allontani da A B di un 
angolo dato , come per esempio del diametro del Sole. 11 numero dei 
secoudi contenuti nell’angolo misuralo diviso per il numero delle parti 
osservate darà il valore di ciascheduna ridotto a minuti secondi di arco . 

Qualora si voglia far uso di un tal nùcometro conviene rivolgere 
il canocchiale verso l’ astro , di cui si vuole determinare la posizione , 
e girare il tubo dell’ oculare finché il filo AB sia paralello all’ equa- 
tore, ossia finché l’astro col suo moto diurno lo segua esattamente. 
Allora il filo SP, che per costruzione è ad AB perpendicolare, rap- 
presenta il circolo di declinazione condotto per il centro C, e tutti gli 
astri che attraversano il campo del canocchiale sembreranno descrivere 
corde paralellc ad AB. In questo stato di cose si faccia percorrere 
all’astro incognito il filo AB esattamente, e notisi il tempo, in cui 
perviene in C al filo di declinazione. Quindi senza alterare la posi- 
zione del canocchiale , quando un astro conosciuto entra nel campo del 
medesimo, si porti sopra di esso il filo mobile MN numerando esat- 
tamente le rivoluzioni intere , e centesime di rivoluzione , che si de- 
vono svolgere dalla vite O G' per condurre il filo mobile dalla posi- 
zione A B alla corda M N percorsa dall’ astro nel canocchiale , e si 
osservi eziandio il tempo, in cui giunge al filo PS. Egli è ora evi- 
dente che le parti numerate dalla vite O G' ridotte in minuti e se- 
condi daranuo la differenza di declinazione dei due astri; e la diffe- 
renza dei tempi osservati nel passaggio di ambedue allo stesso circolo 
di declinazione PS ridotta in arco darà la differenza delle A lì . Si 
osservi di più se l’astro conosciuto è passato per il campo del canoc- 
chiale sopra o sotto il centro. Nel primo caso egli avrà una minore 
declinazione, nel secondo ne avrà una maggiore, supponendo, come 
accade negli stranienti astronomici, clic il canocchiale presenti gli og- 
getti rovesciati- 

a3i. Le AB e declinazioni determinate con questo metodo devono 
ancora spogliarsi dall’effetto della rifrazione e della paralasse. La cor- 
rezione dipendente dalle rifrazioni è per lo più trascurabile, poiché at- 
traversando i due astri il campo del canocchiale , che è sempre di po- 
chi minuti, vengono all’ incirca osservati in una medesima altezza, e 
perciò sottoposti all’ istessa rifrazione assoluta ; quindi le rifrazioni in 
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AR ed in declinazione essendo presso a poco le medesima, le diffe- 
renze osservate saranno pressoché indipendenti dalle rifrazioni. Quanto 
poi alla paralasse, se fingiamo un pianeta confrontato con una stella 
fìssa, non avendo questa paralasse sensibile, le AR e declinazioni di 
quello dovranuo per intero correggersi dall’effetto della paralasse. Sic- 
come però anche per una piccola variazione in altezza, nelle vicinanze 
dell’ orizzonte sono molto sensibili le variazioni delle rifrazioni , così 
rendesi necessario esaminare l’indole di queste correzioni, e noi prin- 
cipieremo da quelle dipendenti dalle rifrazioni . 

Siano rapporto al primo astro a, dVAR e declinazione apparente 
osservata; et , 8 quelle corrette dalla rifrazione, C l’angolo parallattico 
compreso fra il verticale e circolo di declinazione ; H l’ angolo orario 
comune ai due astri osservati; r la rifrazione nell’altezza A, in cui tro- 
vasi l’ astro nella prima osservazione . Siano per il secondo astro le 
medesime quantità indicate da a , d , a.', a', C , H, A', r . Per i 
ragionamenti fatti al §. 228 avremo 

rsenC , , /^scn C - , * , > » 

c c = a — ; a =a =7-; 5 =d — rcosG ; ò — d — rcosC, 

cos e cos 0 

dalle quali deduccsi 

8 ■= 8' -f- d — d — r cos C+f cos C 

. . r sen C r sen C 

et = cc -j- a — a — » 

cos 8 cos 8' 

nelle quali a — a', d — d sono le differenze 
zione date dall’ osservazione . Le quantità r, r dipendono dalle altezze 
A, A ' dei due astri al momento delle due osservazioni; le quantità 
A , C , A', C si determineranno molto speditamente dalle equazioni 
cos A sen C — cos L sen H v 

cos A cos C = scu L cos 8 — cos L sen 8 cos H f , 

cos h' sen C = cos L sen // ( K J 

cos h' cos C — sen L cos 8' — cos L sen 8' cos H , i 

che ai citato §. 328 abbiamo dimostrate. 

Se ora ponghiamo r — r g, 8' = 8 — J , C = C — x , consi- 
derando r di primo ordine , sarà g di secondo ordine , x ed jr di pri- 
mo ; perciò trascurando le quantità di terzo ordine , fatte le convenienti 
riduzioni , riponendo per x , g ed j i loro valori , ed osservando po- 
tersi porre C — 6 V = sen fi — C ) , 8 — 8' = sen (8 — 8') , otterremo 
8 = 8' -f- d — d (f — r) cos C -|- r sen (C> — C) . . . (i)' 


...(,) 

. . . (3) 

di AR e di declina- 


tt = et'-f-a — d~+ 


(r'-r) senC 
cos 8 


rsen(8-8')tang 8 
cos 8 


senC- 


r cosC sen(C-C') 
cos 8 
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Se l’astro ha ima piccola altezza sopra l'orizzonte, 1’ .ingoio C per una 
piccola variazione nell’altezza varia pochissimo , come agevolmente rac- 
cogliesi dalle equazioni (A); per le maggiori altezze r diviene sempre 
di più in piìi piccolo ; perciò si potranno senza errore trascurare i ter- 
mini moltiplicati per sen (C — < 7) nelle due precedenti equazioni. Sarà 
peitauto inutile il calcolo delle quantità K , O , c solo basterà calco- 
lare h, C dietro le prime due equazioni (//). Per ottenere però 
la differenza / — r delle due rifrazioni conviene conoscere la dif- 
ferenza h — h' delle due altezze , la quale si ottiene dalla formula 
h-h' = Q — V) eos C, che tosto deduecsi dall’equazione (b ) (Trig. 
XVI ) ponendo in essa , come nel caso presente accade , db — h — h'i 
da = o — 8' , d c = o , d B — o . Determinato h ed h — h' , le tavole 
di rifrazione daranno la differenza r — d , di cui si Ita bisogno nel 
calcolo delle equazioni (i)', (a)'. 

Quanto alle correzioni dipendenti dalla parafasse esse si deducono 
da ciò che abbiamo detto nel §. aaB , ponendo r = o. Sostituendo poi 
i valori di cos h seu C, cos h cos C dati dalle equazioni (v/) avremo 


u = a - f- 


p cos L sen fi 
cos 8 


8 = d -f p sen L cos 8 — p cos L sen 8 cos H. 


a 3 a. Micrometro circolare. Sia ( Fig. 55) PMSQ il campo 
visibile del canocchiale, dentro del quale sia sospesa l’arrailla circolare 
ABFG situata nel foco. Essendo il canocchiale rivolto c fissato in 
una posizione particolare, sia PCS la direzione del circolo di decli- 
nazione condotto per il suo centro. Egli è palese che se due stelle 
fisse verranno ad attraversare l’amiilla, in virtù del loro moto diurno, 
percorreranno due corde, come AB, F G paralelle fra loro ed all’e- 
quatore, c per conseguenza perpendicolari a PS. Se osserveremo con 
un orologio siderale i tempi degl’ ingressi e sortite di queste stelle in 
A , B , in F , G, la loro semisonmin datà il tempo dell’appulso al 
circolo di declinazione , e la loro differenza ridotta in secondi di grado 
porgerà gli archi di equatore compresi fra i circoli di declinazione con- 
dotti per A e B, per F e G, i quali moltiplicati per il coseno della 
rispettiva declinazione, daranno la lunghezza delle corde A B, FG in 
secondi di grado . Ciò premesso , è facile vedere che la differenza dei 
tempi dcll’appulso delle due stelle allo stesso circolo di declinazione 
PS dà la differenza delle loro AB; e se inoltre conoscasi il raggio 
del circolo , la distanza delle due corde AB, FG paralelle di deter- 
minata lunghezza , sarà pure determinata e facile a calcolarsi , e darà 
la differenza delle decimazioni dei due astri. 
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Sia in falli r il raggio A C del circolo espresso io secondi di gra- 
do ; il tempo sidereo che un astio impiega a percorrere la corda A B 
sia= 5 -r; la declinazione del medesimo = 5. Avremo A B= 1 5 tcos S , 
che poiremo per brevità = a a ; sarà A g = a, e perciò il triangolo 
rettangolo AgC darà Cg = [/r‘ — a'. Del paia se t, a', 5' rap- 
presentano le stesse quantità per l’astro che percorre FG , avremo 
C g' = r 1 — a‘, quindi la differenza dalle declinazioni sarà 

=,\Zr'- — a' ± 1 / r' — a'\ valendo il segno -f- se le due corde 
sono di sotto e di sopra del centro; il seguo — se restano da una 
stessa parte rapporto al centro. 

La quantità \/ r* — a' si calcolerà comodamente colle tavole lo- 
garitmiche ponendola sotto la forma (r -f- à) (r — a), ovvero fa- 
cendo, sen (fi = — , dopo di che si avrà l/ r’ — ~a‘ = r cos <p . 
r 

233. Si è supposto che i due astri non avessero alcun movimento 
in A R ed in declinazione. Accade sovente ciré uno di essi abbia un 
moto determinato in AR ed in declinazione, ed in allora non per- 
corre più una linea paralclla all’ oquatorc con una celerità uguale a 
quella del moto diurno . Cosi se supponiamo che l’ astro più boreale 
sia animato da una celerità tale , che in uu secondo di tempo siderale 
la sua AR aumenti di A cl , c la sua declinazione di A S (A a, A § 
essendo tali che se ne possano trascurare le potenze superiori alla pri- 
ma , come sempre accade ) , iu luogo di percorrere la retta A B per- 
correrà la retta A b , e la semisomma dei tempi osservati nell’ ingresso 
ed egresso dal circolo non corrisponder à più al passaggio in f per il 
circolo di declinazione, ma al punto i, piede della perpendicolare Ci, 
che divide Ab per metà; e la differenza delle declinazioni coll’altro 
astro sarà = Cf. Si troverà pertanto il passaggio dell’ astro 

mobile per il punto f, aggiungendo alla semisomma dei tempi osser- 
vati in A, b il tempo opportuno per percorrere if. 

Per trovare if io osservo che in vinti del molo diurno , il nostro 
astro in un secondo di tempo siderale percorre nel suo paralello nel 
senso dell’equatore un arco = (r5" — A et) cos S §. 175 . Dobbiamo 
adunque supporlo animato dalle due celerità (t 5"— A, u) cos S, AS, che 
per essere ad angolo retto si compongono in una soia espressa da 
<t)’ cos 1 S - 4 - (A S)‘ > la (piale trascurando le potenze se- 
conde si riduce a (t 5" — A a) cos S , ed in virtù di essa percorre A b . 
Se chiamiamo i 1’ angolo B Ab , od il suo uguale i Cf , sarà 
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AS . AS 

(t5 — Act)cos£ 1 5 cos S 1 1 5 con $ 

Se oro t rappresenta il tempo impiegato a percorrere Ab*- sarà 
A b = ( 1 5 — A et ) t cos S , e però 

C/=l/r* — ^ (Aby = \A r‘ — — j T‘ cos 1 S (1 5 — A et)', la quale po- 
nendo per brevità d' — [A r ‘ — (♦ i5 r cos S)’, svolta darà 

C i — d -f- - — — A st . Trovato C i , sarà t f a: C t tang » ; ed il 


kà! 

tempo impiegato a percorrerlo 


C 1 tang i 


( 1 5" — A ci) cos 8 


, che trascurando 


al solito le quantità di secondo ordine si riduce a -f- 


d A& 


aa5 cos* 8 ' 

questa sarà la quantità da aggiungere al tempo osservato dal passaggio 
per il punto 1, per avere il passaggio per il circolo di declinazione i nf. 
Quanto alla distanza Cfc questa = C i, trascurando le quantità 

C i 

di secondo ordine , poiché Cf= , e cos i= t. Quindi se t\ t" 

cos i 

indicheranno i tempi osservati in A , b , e se si ponga d la distanza 
della corda A b del centro calcolata senza avere alcun riguardo al moto 

A J 

dell’ astro, sarà il tempo del passaggio per f~ 4 (t’ -f- 1") -f- — ^ , 


, i5(t" — 0’ cos’ 8 

e la distanza C f ^ d — - — A se . 

4 . 

2 34- Vediamo ora quali correzioni convenga applicare alle osserva- 
zioni fatte sui micrometri circolari per spogliarle dalla rifrazione astro- 
nomica, e consideriamo l’astro clic percorre AB. 

Egli è iu primo luogo evidente , che se la rifrazione rimanesse co- 
stante per tutto il tempo impiegato a percorrere AB, egli descrive- 
rebbe una corda paralcUa all’equatore, c quindi converrebbe applicare 
alla sua A JR e declinazione dedotta da questa osservazione quelle 
stesse correzioni che abbiamo indicate per il micrometro filare al §. a3 1 
attribuendogli una rifrazione uguale a quella che soffre in A . Pertanto 
seguendo lo stesso ragionamento, e ritenendo le denominazioni prece- 
denti l’istante del passaggio libero della rifrazione per il circolo di de- 
clinazione condotto per U vero centro sarebbe espresso da 

T — i ( f' -f- t") — - ■ !>en , e la sua vera decimazione sarebbe 

1 a cos 0 

t= deelin. vera di centro -+- d — r cos C . 
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Ma abbassandosi l’astro nel percorrere la linea AB, la rifrazione 
continuamente aumenta, per lo che invece della corda A B pai niella 
all’ equatore semina percorrere Li retta A b alla prima inclinata di 
B A b , e se indichiamo per g l’ incremento delle rifrazioni da Am B, 
la declinazione dell’ astro sembrerà da A in B aumentata di una quan- 
tità — gcosC, c l’ Ali pure aumentala di C—LL— . Quindi, chia- 

cos 5 

mando t il tempo t " — t ? espresso in secondi siderali , l’ incremento 
apparente della declinazione in un secondo sarà = ^ ; e l’ incre- 

mento corrispondente dell’ A lì sarà _ fi' co ~ ^ p er ìspogliare adun- 
que le AB e declinazioni da questo apparente incremento , attribuire- 
mo loro una velocità A a. in AB = ^ <n ^ , ed in declinazione 

T cos 5 

A 8 = .. . F C K ^ . Quindi ragionando come nel §. precedente trove- 


remo le coirezioni da applicare al passaggio per il circolo orario, e 
alla distanza dal centro per spogliarle interamente dall’ effetto della ri- 
frazione. Otterremo cosi 


, -, , r sen C ‘ g d cos C 

pass, al vero circolo orano ) — 2 — 

1 5 cos g aa5 r cos’ 8 

differ. di declin. col centro — d — — r cos C — ^ T , 

4 


ove la quaniità d rappresenta la distanza delia corda dal centro cal- 
colata senza avere alcun riguardo alla rifrazione. 

La quantità r si prenderà dalle tavole ordinarie delle rifrazioni per 
l’altezza dell’astro sopra l’orizzonte corrispondente al tempo siderale t '. 
Quanto alla quantità g esprimente la differenza fra le rifrazioni relative 
ai punti A , B si otterrà calcoLmdo il cambiamento in altezza da A e 
B dietro la formula A h — — i 5 t cos 8 sen C , che agevolmente de- 
duccsi dalle formule differenziali dei triangoli sferici date nella Trigo- 
nometria. Ecco pertanto le formule da calcolarsi per liberare una tale 
osservazione dalla rifrazione. 

Si calcoleranno in primo luogo h , C, A h colle seguenti equazioni, 
nelle quali H esprime l’angolo orario del centro del micrometro 
( i ) cos h sen C = cos L sen H 
(a) cos h cos C = sen L cos 8 — cos L sen 8 cos H 
(3) A h = — J 5 t cos 8 sen C . 
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Si prenderà la rifrazione t corrispondente all'altezza h — làA,e 
la sua variazione g per una diminuzione A h nell’altezza. Quindi chia- 
mando T' il tempo del passaggio al circolo di declinazione ottenuto 
con le correzioni del §. precedente, se siano necessarie; e d la di- 
stanza della corda A b dal centro ; T , d le stesse quantità corrette 
dalla rifrazione , avremo 


(4) t = r 


r sen C g d cos C 
i 5 cos S 325 tcosS 


_ 1 5 t g sen C cos S 

(o) d = d — r cos C — 2 — . 

4 « 

Applicando poi le stesse correzioni eziandio all’astro che percorre 
la corda FG, dal confronto delle osservazioni cosi spogliate dalla ri- 
frazione e dai movimenti particolari delle stelle, troveremo le loro vere' 
differenze di AR e di declinazione. 


a 35. Suppongono le formule dei §§. precedenti che gli astri nel- 
l’auraversare il micrometro circolare descrivano lince rette paralellc al- 
l’equatore, mentre in fatto percorrono archi di paralelli. Una tale 
supposizione è quasi sempre permessa in grazia della piccolezza del 
raggio del micrometro , ma se gli astri osservati fossero molto vi- 
cini ai poli dell’equatore, il raggio del micrometro abbraccierebbe una 
porzione considerabile del parnlcllo condotto in quella regione , e le 
formule del moto rettilineo abbisognerebbero ili una correzione . Egli 
è in primo luogo manifesto , che la scmisonuna dei tempi osservali 
nell'ingresso c sortita somministrerà sempre il passaggio dell’astro per 
il circolo di declinazione condotto per il centro, e quindi le AR de- 
dotte con questo mezzo non abbisogneranno di alcuna correzione , 
Quanto alle differenze di declinazione consideriamo il triangolo sferico 
formato al punto d’ingresso dell’astro, al polo dell’ espiatore , ed al 
centro del micrometro . Chiamando ? la declinazione dell’ astro , D 
quella del centro, r il raggio del micrometro, t il tempo siderale im- 
piegalo per descrivere AB, l’angolo al polo sarà = 7 t , e però esso 
triangolo darà l’equazione cos r = sen S sen D -+• cos 5 cos D cos ~ t , 
la quale per l’artiiicio laute volte posto in uso riduccsi a 
sen* i r = sen’ ♦ (S — D ) -+- cos $ cos D sen’ ‘-j r . 

Sostituendo gli archi ai seni di r , S — D , t r , che sempre riman- 
gono piccolissimi, e ponendo al solilo ~ t cos8=a, la precedente 


equazione potge 

_ a'cosD , , cos D — così * — . 

a~D)'=r' — r =r , -a i -(S-Z> ; a*tangS 

cos o cos ò 


VOL. I* 


34 


i 
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trascurando le potenze di ordini superiori; estraendo ora la radice 
quadrata , e ponendo nel termine piccolissimo in luogo di $ — D il 
suo valore prossimo r' — a ’ , otterremo 

8_Z> = U /7T=^ 


2 li" 


r’ — a' 


corda supposta rettilinea dal centro del micrometro 
a‘ tang 8 


è la distanza della 
Posta questa = <2, 


avremo 


8 — Z> = d- 


2 ir 


Del pari per un altro astro indicando per a , 8' , d 
corrispondenti ad a, 8, d, troveremo 5' — D — d — 

Quindi Lt differenza delle declinazioni dei due 

r - s = d - d + a ‘ tan * 1 - a " , xm * V ; 

2 li 

mine, che rimane piccolissimo, sostituiamo a 8 e V il medio aritme- 
tico i (8 -f- 8*) , otterremo senza errore 
tang ♦ ( 8' •+■ 8 ) 


le quantità 
u‘ tang 8' 

a ir ' 

astri sarà 
e se iu quest’ultimo ter- 


8' — $=<?. 


lì" 




sensibile 
a) (a — a'), ove .A" è il 


solito numero di secondi contenuto nel raggio, il cui logaritmo è 

= 5, 5 1 4 4 a 5 1 • 

a36. A compimento di quanto abbiamo detto intorno al microme- 
tro circolare, aggiungeremo la maniera di determinare il raggio r, che 
come elemento importantissimo enun in tutte le formule precedeuti. 11 
metodo piix facile e più spedito per questa ricerca sarebbe quello di 
determinare il tempo che una stella equatoriale , passando pel centro , 
impiega a percorrerne il diametro , poiché la sua metà ridotta in secon- 
di di grado darebbe il valoic di r. Ma essendo mollo difficile assi- 
curarsi clic essa passi esattamente per il centro , così è più sicuro de- 
terminarlo mediarne due stelle , delle (piali si conosca esattamente la 
differenza di declinazione. Sieno in fatti due stelle ( Fig. 55) che per- 
corrano le corde A B , FG , e sia la declinazione di A B — 8, di 
FG = 8'. 11 tempo impiegato a percorrere AB — t, ed F G — t. 
Sarà A B = i 5 t cos 8 = 2 a ; F G == 1 5 t' cos S* = i a' . Indicando 
ora con z , z gli angoli A C g, F C g avremo le ire equazioni 
r sen z = a , r sen *' == d , r (cos z -f- cos *') = 8' — 8 , le quali danno 

sen z sen z a -f- a sen'z' — sen z d — a . 

7— = r„ , ; = ■?-, r , che ni virtù delle 

cos z -4- cos ì ò — o cos s ■+■ cos z 8 — 8 

equazioni della Trigonometria ( 1 ) ■ si cangiano in 
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(0 tang 4 (* -4- a) = ^r-— ( 3 ) tón g *(*—*)= fZTs ’ 

Avendo con queste equazioni determinato gli angoli a, a', si avrà 
^ a a' S' — 5 

sen a scn z 1 cos 4 (a -f- a') cos 4 (» — a) 

307 . Scolio I. Oltre i due micrometri (inora descritti làmio uso 
gli Astronomi di altri micrometri costruiti sopra differenti priucipj , dei 
quali si può vedere la descrizione e l’uso nei trattati d’Astronomia dei 
signori la Lande e de Lambrc. Il micrometro circolare, qualora sia 
con cura costruito , e con diligenza adoperato , semina fra tutti il più 
semplice, ed è salito iu grande riputazione in grazia dell’uso frequente 
fattouc dal celebre (Jlbers , il clic ba impegnato un altro celebre astro- 
nomo e matematico il signor Desse! ad esporne la teoria in un breve 
commentario sul XXIV volume del più volte citato giornale Monadi- 
che corresponclenz von 7. adì , al quale rimandiamo i nostri lettori 
per quelle pratiche avvertenze che si devono avere nella sua applica- 
zione all’ Astronomia , ove noverassi ancora un ingegnoso artifìcio sug- 
gerito dal signor Olbers per ottenere con sicurezza la differenza di de- 
clinazione di due astri nel caso che uuo di essi passasse iu gran vici- 
nanza del centro, poiché allora un piccolo errore commesso nel tem- 
po , o nella stima del raggio ha nel risultato mia grande influenza . 
Merita pure di essere leUo un altro commentario dello stesso signor 
Besscl nel XVII volume del medesimo giornale intorno all’ influenza 
della rifrazione sulle osservazioni fatte a qualunque specie di microme- 
tri , ove con semplici formule accompagnate da una tavola numerica 
prescrive i precetti da seguirsi per ispogliare le Ali e declinazioni os- 
servate dalle rifrazioni astronomiche, esponendo formule abbastanza sem- 
plici ed esatte per il caso del micrometro circolare. 

a38. Scouo II. Quando coi metodi precedenti siasi osservato la 
posizione di un pianeta rapporto ali’ equatore , quesoi è riferita alla po- 
sizione apparente deli’ equinozio , o , come dicono gli Astronomi, all’e- 
quinozio vero, c di piu è affetta dall’ aberrazione della luce. Riser- 
vandoci nel secondo volume a trattare dei movimenti dell’ equinozio e 
dell’ aberrazione della luce, qui ci limiteremo ad indicare i precetti per 
ispogliare le osservazioni da queste piccole quantità . 

In primo luogo dalle AR e declinazioni osservate, e ridotte come 
abbiamo prescritto, si dedurranno le longitudini e latitudini apparenti 
del pianeta facendo uso della obbliquità apparente dell’ ecclittica pcv 
quell' istante che ponderassi o dalle tavole del Sole, o dalle Effemeridi 
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annue degli Astronomi . Ritenendo inalterata la latitudine , applicheremo 
alla longitudine la nutazione dei punti equinoziali presa con segno con- 
trario a quello delle tavole , o delle Effemeridi , e si avrà così la po- 
sizione del pianeta rapporto all’ ecclittica riferita alla media posizione 
dell' eeptinozio . 

In secondo luogo per ispogliare le posizioni osservate dall’ aberra- 
zione della luce, sia il moto diurno geocentrico del pianeta espresso 
in minuti e parti di minuto = n ; la distanza del pianeta dal centro 
della terra sia = r‘ ; P indichi la quantità determinante la posizione 
Ubera dall’ aberrazione; P' la stessa quantità affetta dall’ aberrazione . 
Avremo fra P e P' la seguente relazione P = P 1 — o, 34a5 n r', 
nella quale s e P , P“ indicano AR , declinazioni, longitudini o latitu- 
dini , dovrà n essere il moto diurno geocentrico in AR , declinazione , 
longitudine o latitudine , che si dedurrà dalle osservazioni giornaliere , 
o dall’ Effemeridi, od anche dalle formule esposte al §. aao . 

CAPITOLO XIX. 

Di alcuni accidenti particolari relativi alla costituzione 
fisica dei pianeti. Quadro del sistema planetario. 

a3g. I pianeti tutti veduti con buoni canocchiali presentano un 
sensibile diametro, il quale sebbene sia di pochi secondi, pire varia 
insieme con la loro distanza dal centro della terra. Noi riferiremo nel 
quadro generale in fine di questo capitolo il diametro di ogni pianeta, 
come sarebbe veduto in una distanza dalla terra uguale alla distanza 
media della terra dal Sole, che assumeremo per unità delle distanze 
celesti. Qualora siasi col mezzo di un buon micrometro determinato il 
diametro apparente di un pianeta per ricondurlo a quello che osserve- 
rebbesi ncll’indicata distanza, convicn calcolare per l’istante dell’osser- 
vazione la distanza del pianeta dalla terra, che porremo = t f . Se 3 A 
rappresenta il diametro misurato , 3 S quello ridotto alla distanza me- 
dia , e se indichiamo per 3 g il diametro lineare del pianeta , avremo 

dietro i noti principj di ottica a A = , e a S = a g ; quindi 

r' 

A = _ , e però S = r' A , dalli quale equazione otterremo il scmi- 
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diametro ridotto alla distanza media col mezzo del semidiametro misu- 
ralo , e viceversa dato X avremo il semidiametro A , che avrà luogo 
in una distanza /■'. Se dividiamo il semidiametro di un pianeta per il 
semidiametro terrestre veduto alla stessa distanza, o ciò che è lo stesso 
per la paralasse orizzontale del Sole, avremo il raggio del pianeta in 
pani del raggio della terra , ed il cubo di questo rapporto darà il vo- 
lume del pianeta supposto quello della terra = i . In tal guisa si è. for- 
mato la colonna dei volumi dei pianeti nel quadro generale. 

340. Mercurio, che è il pianeta al Sole più vicino, essendo quasi 
sempre immerso nei raggi solari, difficilmente può vedersi ad occhio 
nudo , cd anche coi canocchiali , apparisce mal contornato , e si pre- 
senta come una piccola fece tremula , qualora non siano essi di uu’ e- 
strema precisione . 11 solo Schroeter Ita potuto vederlo ben contornato, 
e lo ha giudicato circondato da un’ atmosfera molto densa ; vi lia ezian- 
dio scoperto delle ombre molto estese, le quali sembrano annunziare 
delle alte montagne alla sua superfìcie , c dall’ andamento di qncste 
ombre , dalla posizione dei corni della fase luminosa ha giudicato che 
si ravvolga intorno a se stesso da occidente verso oriente nello spazio 
di a4 h 5' 3o" intorno ad un’asse, che quasi coincide col piano dcl- 
1’ orLiia . 

341* Venere è il secondo pianeta situato fra Mercurio e la terra 
in una distanza dal Sole di circa o, 7 . Domenico Cassini, mentre era 
ancora in Italia, quindi Bianchiui con forti canocchiali vi osservarono 
delle macchie. Sembrò a Cassini che si ravvolgesse intorno al suo 
asse in 3 5 ore; ma Bianchini credè invece potere stabilire la sua rivo- 
luzione in 34* 8 11 . Tanta disparità è stata decisa in questi ultimi tempi 
dal signor Schroeter, il quale coi suoi perfettissimi telescopj vi ha 
scoperto nuove macchie , delle montagne , un’ atmosfera in densità poco 
dalla nostra diversa, ed ha stabilito la durata della sua rotazione in 
a3’' ai' 1 9". Venere splende talvolta a tal seguo, che può vedersi an- 
che di giorno . Si crederebbe che la sita massima luce dovesse aver 
luogo verso le sue digressioni; essa invece ha luogo avanti e dopo le 
congiunzioni inferiori in una distanza dalla tetra — o, 4^°4 * ed in una 
elongazione di 5g* 4 V, conte può vedersi nel voi. Il dell’ Astronomia 
del signor Piazzi. 

343. Marte presenta pure con buoni telescopj diverse macchie, 
delle quali alcune sembrano fissamente aderenti alla sua superficie, al* 
tre variabili. I primi a riconoscerle furono Fontana nel i656, e Sar- 
to h nel t644; ma al signor Cassini si deve il merito di averle atten- 
tamente seguile, e di averne fino dal 1 666 dedotto che Marte rav- 
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volgosi in a i” 4o' . Suo figlio, Maraldi , cd altri se ne sono successi- 
vamente occupati , c per ultimo Herschel lui dedotto dalie sue proprie 
osservazioni la posizione deli’ equatore di Marte , c la durata della sua 
rotazione . Egli stabilisce la durata della rivoluzione di Marte in 
2 f 11 ~>Q ai", l’inclinazione del suo equatore al piano della sua orbila 
di so’ 4 a > e pone il nodo a a* 19' a8', donde risulta una gran so- 
miglianza nelle vicissitudini delle stagioni, che devouo aver luogo alla 
superficie di Marte con quelle che proviamo nella tetta nostra. Her- 
schel ha eziandio osservalo uno schiacciamento considerabile in Marte , 
ed lui trovato il diametro equatoriale maggiore dell’asse dei poli di ~ . 
Per ultimo le macchie variabili osservate in Marte essendo situale verso 
i poli de] suo equatore, vengono dal signor Herschel riputate simili 
agli ammassi di glnacci e di nevi che si trovano ai poli della terra , i 
(piali si sciolgono in virtù del calore dell’ estate . 

345. Giove e Saturno veduti con buoni teleseopj presentano pure 
delle maccliie , delle (piali alcune sono variabili , altre sembrano come 
aderenti alla loro superficie . Domenico Cassiui fu il primo a ricono- 
scerle , c giunse col loro mezzo a seuoprire la rotazione di Giove, 
clic giudicò di 9 b 55 ' 5 t", il quale risultato è stato eziandio dagli 
Astronomi posteriori verificato, e specialmente dal celebre Herschel, 
il quale la giudica di g h 54 ' intorno ad un'asse all’orbita del pianeta 
pressoché perpendicolare . Quanto alla rotazione di Saturno è slata per 
la prima volta determinata dal signor Herschel nell’ anno 1795, il quale 
con moltiplici osservazioni la reputa di circa r o h 1 6' . La sorprendente 
celerilà di rotazione di questi due pianeti deve produrre verso il loro 
equatore una gran forza centrifuga , e quindi le molecole all’ equatore 
gravitando meno verso il centro ciré ai poli, dovranno dal centro più 
discostarsi . 11 diametro del loro equatore dovrà notabilmente differire 
dall’asse di rotazione, la qual cosa realmente si osserva essendosi tro- 
vato dietro esattissime misure dal signor ab. Roclion , che in Giove il 
rapporto degli assi è di t 5 : 1 6 , e secondo altri di 1 3 : 1 4 , mentre 
per Saturno risulta all’ incirca di io : n. Oltre le macchie , dalle quali 
si è dedotto la rotazione intorno ad un asse da occidente verso orien- 
te, si sono osservale sulla superficie di Giove e di Saturno delle fa- 
scie parelellc al loro equatore alquanto variabili sia per il grado della 
loro luce , come anche pel loro numero e posizione . Sulla superficie 
di Giove d’ordinario se ne distinguono tre anche con i canocchiali di 
mediocre ingrandimento , ed Herschel con i suoi giganteschi telescopi 
è giunto a noverarne presso a 40 • Le lascie di Saturno sono più dif- 
ficili a vedersi, e per la prima volta furono da Cassini rimarcale, indi 
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dai «ignori Herschel e Scliroctcr osservate e disegnate. La loro varia- 
bilità , e la loro costante direzione nel senso dell’ equatore fa sospet- 
tare che esista intorno a questi due pianeti un'atmosfera! sulla quale 
si adunino i vapori in forma di nubi , e da venti regolari simili a 
quelli della nostra terra fra i tropici vengano da occidente io. oriente 
trasportate . 

a 4 4 - Urano è l’ ultimo pianeta del nostro sistema finora conosciuto. 
Fu scoperto dal signor Herschel la notte dei 1 5 Marzo 1781, e da 
esso annunziato al pubblico qual nuova cometa. Non essendo stato 
possibile rappresentare plausibilmeute le osservazioni di questo nuovo 
astro in un’orbita parabolica (ipotesi die oidinariameute si assume a 
rappresentare il moto delle comete , come vedremo a suo luogo ) , il 
signor Saron dubitò per il primo che dovesse veuire riposto fra il nu- 
mero dei pianeti , ed in fatti avendo cercato un’ orbita circolare , che 
rappresentasse tre osservazioni, trovò die mirabilmente soddisfaceva al- 
le altre. 

In seguito i signori Slop astronomo di Pisa , Orfani e de I.amhre 
ne formarono delle tavole, e questi ultimi avendo dietro In teoria di 
la Place calcolato le perturbazioni cui va esso sottoposto per l’ attra- 
zione degli altri pianeti, pervennero a rappi-esentame i movimenti con 
quella medesima precisione , con cui le tavole rappresentano i moti de- 
gli alni pianeti. A lauta esattezza molto contribuì la fortunata scoperta 
del signor Bode di Berlino , il quale riconobbe che una stella osser- 
vata dal celebre Mayer il 3 5 Settembre 1756, c non piti veduta al 
posto indicato benissimo rappresentava la posizione di Urano in quella 
sera , donde si è potuto dedurre con grau precisione la durata della 
sua rivoluzione intorno al Sole di 83 anni 5 a* 4 h > e quindi per la 
terza legge di Keplero si è ottenuto la sua distanza media dal Sole. 
Lssendo egli da noi sempre molto distante poco o nulla si conosce 
della sua fisica costituzione , c quantunque non si dubiti della sua ro- 
tazione , non si è ancora pervenuto a determinarla dietro le osscivazioni . 

Dei nuovi pianeti Cerere , PaUaJe , Giunone e Vesta. 

345. Keplero il piamo,' indi Lambert e Bode cominciarono a so- 
spettare che fra Marte e Giove esister dovesse un nuovo pianeta , a 
ciò indotti da una certa legge, che discuoprirono nelle distanze dei 
pianeti dal Sole, alla quale soddisfa plausibilmente eziatidio Urano sco- 
perto nel 1781. Posta la distanza della terra dal Sole = 10, le medie 
distanze dei pianeti si possono esprimere presso a poco nel modo seguente j 
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I.* per Mercurio 4 — 4 * 4 - °- * " 

а. " per Venere 7 = 4 + 3 . j‘ 

3 .’ per la Terra io = 4 -+• 3 . a 1 

4 -’ per Marte 16 = 4 -+■ 3 . a* 

5 .* per Giove 5 a = 4 ■+■ 3 . a k 

б. ” per Saturno 190 = 4 ri - 3 . a 5 

7.* per Urano 196 = 4 3 . a‘ 

Yedesi di qui che la legge delle distanze fra Marte e Giove soffia 
un’ interruzione , e quindi quelli che in tutte le operazioni della natura 
sogliono ammirare l’ armonia e l’ uniformità non esitarono a credere , 
che esistere dovesse un altro pianeta , la cui distanza media dal Sole 
fosse = 4 -+- 3 . a 5 = a 8 , resosi a noi per la sua piccolezza invisibile . 
Gli Asolinomi dell’ Alletuagna si divisero il cielo, formando per la sua 
ricerca una società, di cui era presidente il signor Schroeter, e segre- 
tario il signor barone di Zach. Mentre erano tutti intenti a questa 
ricerca ne toccò in sorte la scopetta al signor Piazzi di Palermo, il 
quale occupato nella formazione del suo celebre catalogo andava pas- 
sando in rivista le più piccole stelle . La sera pertanto del primo Geu- 
najo 1801 alle ore 8 riinarcò una piccola stella non segnata in altri 
cataloghi, ne determinò la posizione, e non tardò ad accoigersi nelle 
successive notti che era dotata di moto proprio. È interessantissima la 
storia relativa alla scoperta di questo pianeta , e dei primi passi fatti 
per determinarne la sua orbita. Si può vedere in tre memorie dello 
stesso Piazzi , nelle Effemeridi di Milano , e soprattutto nel più volte 
citato giornale del signor Zach , ove trovansi tutte le osservazioni , le 
ipotesi , i calcoli relativi a questo ed agli nlui suoi germani pianeti sco- 
perti negli anni susseguenti , cioè a Pallade scoperto dal signor Olbers 
lì a 8 Marzo 180 a; a Giunone ritrovato dal signor Harding li a Set- 
tembre 1804, cd a Vesta veduto per la prima volta il 39 Marzo 
1807. Quasi tutti gli Astronomi viventi si sono indefessamente appli- 
cati nell’ osservare questi nuovi astri, e correggere gli elementi delle 
loro orbite. Al signor Gauss però si deve il vanto di averne di tutti 
sulle prime osservazioni determinali gli elementi ellittici , ed a questo 
celebre calcolatore siamo debitori di nuovi elegantissimi e speditissimi 
metodi per determinare dietro uè osservazioni fra loro non molto di- 
stanti l’orbita di un nuovo pianeta. 

a46. Tutti questi nuovi pianeti sono molto piccoli, e non possono 
essere osservali se non con i migliori canocchiali ; ciò non ostante Ce- 
rere e V està sono abbastanza splendenti , e facilmente osseivare si pos- 
sono agli siromcuii meridiani j Pallade e Giunone sono molto più dc- 
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boli, e molto più difficili ad osservarsi. Quanto ai loro diameui, alla 
distanza media della terra dal Sole , giusta le misure di Herschel e di 
Sehroeter lisultano essi come segue ; diametro di Cerere = 4' - , 4® i di 
Pallade = t\'\ 3oj di Giunone = 3", o6.- Vesta non si è potuto bene 
apprezzare . Una circostanza assai rimarchevole si è che tutti questi 
nuovi pianeti cadono fra Marte e Giove conservando presso a poco 
una stessa distanza media dal Sole , ed i piani delle loro orbite s’ in- 
contrano all’ incirca negli stessi punti del cielo stellato, cioè nella co- 
stellazione della Vergine , e nella opposta della Balena (i). Da tutte 
queste circostanze il celebre Olbers è stato condotto alla felicissima 
ipotesi che originariamente esistere dovesse fra Marte e Giove un solo 
pianeta di massa e volume agli alui comparabile, e che o per interna 
forza espansiva , o per il possente urto di qualche cometa sia stato ri- 
dotto in piccole parti, le quali animate dalla forza centripeta verso il 
Sole , e dalla novella forza di proiezione abbiano preso a descrivere 
nuove orbile intorno al Sole comprese in piani tali che evidentemente 


(i) Sieno »,o' le longitudini dei nodi ascendenti di due orbite planetarie, 
le inclinazioni delle quali all’ ecclitlica sieno i, i'. Sia p la longitudine del 
loro punto d'incontro, q la sua latitudine, n l’atgomenlo di latitudine di que- 
sto punto nella prima orbita, ri nella seconda. Avremo pe» determinare p, y, 
n, ri le seguenti equazioni 

(i) tang tj — tang z'sen [p — »)= tang l sen (p — •'), 
dalla quale coll' artificio più volte praticalo deducesi 

sen (? i) 

(a) tang[/7 — 4 (• -Ho 1 )] ==—j— piangi («' — «). 

_ . tanefp — •) tane (p~— ri) „ 

Trovati p, q, si avra lane n = — ^ , tang ri’ r= — . Qualora 

COS » COSI 

conoscansi ri, ri si otterranno facilmente le anomalie corrispondenti alla linea 
dei nodi, e quindi i raggi vettori, la differenza dei quali poi gerii la distanza 
scambievole dei pianeti nella linea stessa. Applicando questi precetti ai nuovi 
pianeti trovasi (assumendo per unillt delle distanze la distanza media del Sole) 


pel i8to 

P 

9 

distanze scambievoli 

nel i°uodo 

nel 2°nodo 

Cerere — Pallade 

187° 3j»' 

-hio* 1 1 ' 

0, 199 

0, 078 

Cerere — Giunone 

sto 0 

8 17 

0,609 

0,833 

Cerere — Vesta 

02 -J 26 

5 54 

o,5<9 

0, 16 6 

Pallade — Giunone 

173 17 

0 5o 

0,597 

0, 83 1 

Pallade — Vesta 

■ 82 5i 

7 » 

0, 080 

o, 147 

Giunone — Vesta 

ioà 13 

7 3 

°, 99 5 

o,463 
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tagliar si doveano nei coutonn della separazione . Non vi fu per certa 
ipotesi coronata da piii felici successi; poiché assiduamente osservan- 
dosi le stelle della costellazione della \ ergine e iella Balena ( per ove 
(pesti frammenti planetarj passale dovrebbero nello spazia di quattro 
o cinipe anni) si è pervenuto allo scoprimento di Giunone e di Ve- 
sta . Forse altri ne esistono , che a noi svelerà la serie dei tempi , e 
1’ assidua osservazione , c forse alcuni altri frammenti si sono cangiati in 
comete, prendendo a descrivere delle orbite paraboliche, come ha di- 
mostrato potere accadere il signor la Grange in una sua memoiia, di 
cui a suo luogo parleremo . 

La teoria dei movimenti di questi pianeti non è ancora ricondotta 
all’ ultimo- grado di esattezza; essa è sottoposta a grandi difficoltà in 
grazia della forte eccentricità delle loro orbite, e della' loro vicinanza 
a Giove, che per la sua ginn massa esercita sopra di essi una pos- 
sente azione, e perturba notabilmente i loro movimenti ellittici . Noi 
ci contenteremo di qui riferire gli elementi delle loro orbite, attendendo 
dall'attività degli Astronomi il perfezionamento della loro teoria, e le 
tavole dei loro moti. 

1. * Elementi ellittici di Cerere per la i 3 a volta corretti dal signor 
doti. Gauss. 

Epoca dei moti medj, Gottinga, o Gennajo 1801 = 77* 18' 36 ", 5 
Perielio = 146" 26' o", 1 ; suo moto annuo = -f- 2' 1", 3 
Moto diurno medio = 770", 925o; log. semiass. mag. =0,4420486 
Eccentr. per o Genn. 1 806=0,0786028 ; ann. variaz. = — o,ooooo 583 
Longii. nodo asc. pel 1806 = 80° 53 ' 4 *", 3 ; ann. moto = 1", 48 

Inclinazione, all’ ecclktica . = io 37 3 i ,2; ann. variaz. = — o , 44 • 

2. * Elementi ellittici di Pallade dal signor Gauss ricavati dalle sci 
opposizioni degli anui i 8 o 3 , 1804, i 8 o 5 , 1807, 1808, 1809. 

Epoca dei moti medj, Gottinga, o Gennajo 180 3 = 221* 3 4 ' 53 ", 64 
Moto diurno medio = 770", 5 oio ; log. semiass. magg. = o, 44 3 a 0 7 1 
Longit. del periel. = 121’ 8' 8", 54 ; longit. del nodo = 172* 28' 1 2", 7 3 
Inclin. all’ eccliu. = 34 57 28,35; eccenuicità = o, 2 4 4 7 4 3 4 • 

3 . * Elementi ellittici di Giunone per l’ottava volta corretti dui si- 
gnor dott. Gauss. 

Epoca dei moti medj, Gottinga, o Gennajo i 8 o 4 = 320 * i' 20", 1 
Moto diurno medio = 814", 324 ; l°g- semiass. magg. = 0,4261 833 
Long. del per. nel 1 8 o 5 = 53 * to' 53 ", 9; long, del nod.(i 8 o 5 )=i 7 t*4' 1 1 ",S 
Inclinai, all’ cccliitiot =i 3 4 ti io; acceutricità = o ; 2554521 . 


... DJmàz^cHysX iooQl e 
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4 -* Elementi ellittici di Testa scendo i miei risultili (Mem. della 
Soc. ita], toro. XVII). 

Epoca al meridiano di Padova, o Gennajo i8ro = to 5 * 56 ' 34 ", 5 
Molo diurno medio = 977", " 7 ^* 90 » seniiass. magg. = o, 5702206 
Long, del pcriel. (1810)= 249° 19' 55 ", a ; sua var. ann. = -f- 1' 3 4", 24 
Long, d.nod.ase. (1810)= to 3 11 5 i , 3 } sua var. ann. = -f- o i 5,63 
Tnclin. all’ ecclit. (1810)= 783 ,4, ann. varia*. = — o ,13 

Eccentricità . (t 810) = o, 0884973 ; ann. varia*. = 0,000004009 

Apparente dell’anello di Saturno. 

347. Giove , Saturno ed Urano veduti col canocchiale sono sem- 
prc accompagnati da alcuni piccoli astri , che intorno ad essi in diversi 
tempi si avvolgono, e presentar devono dal centro di questi pianali 
apparenze simili a quelle che noi osserviamo nella Luna. Nel capitolo 
seguente esporremo la teorica dei movimenti di questi corpicciuoli , e 
per ora ci contenteremo di riferire nel quadro planetario gli elementi 
delle loro orbite, affinché abbia in una tavola sola il lettore sott’ oc- 
chio tutto ciò che concerne il nostro sistema solare . Qui vogliamo 
più da vicino considerare le forme singolari che ci presenta Saturno , 
qualóra con foni telescopj venga egli osservato. 

348. Apparisce pertanto Saturno quasi sempre accompagnato da 
un anello di figura ellittica, i cui semiassi nou conservano fra loro 
lo stesso rapporto , poiché in alcune circostanze egli Ita una notabile 
ampiezza da presentarsi come una corona ellittica sospesa intorno al 
suo globo rotondo; talvolta apparisce l’asse minore di questa corona 
ristringersi a segno da sembrare quasi da una parté appoggialo sopra 
di esso, mentre dall’altra di dieLro si nasconde, nel qual caso chiara- 
mente si osserva, coll’ajulo di forti telescopi , l’ ombra dell’anello pro- 
iettata sul disco di Saturno da quella parte , ove egli nel medesinto 
sembra appoggiato. Per fine si ristringe talora a seguo che rimane 
impercettibile anche nei migliori canocchiali, e soltanto il celebre Her- 
scltel con i suoi forti telescopi Iia potuto distinguerlo in foggia di sot- 
tilissimo filo luminoso , mentre per tutti gli altri Astronomi si era reso 
invisibile. 

Queste apparenze sono periodiche, e variando colla posizione geo- 
centrica di Saturno tornano le medesime, mentre egli ritorna alle stesse 
longitudini , e perciò si riproducono dopo un’ intera rivoluzione perio- 
dica del pianeta. La figura 5 7 presenta la figura di Saturno da sette 
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anni e mezzo a sette anni e Mezzo , mentre passa successivamente per 
le longitudini di 547 *, .77% 167*, 357*. Nel tempo intermedio passa 
quasi gradatamente da una forma all’altra . La figura 58 presenta Sa- 
turno colle sue fascio veduto nel tempo della massima ampiezza del- 
l'anello . 

L’astronomo Pound nell’anno 1719 avendo prese le dimensioni 
dell' anello, di Saturno, c dello spazio vuoto fra l’anello c Saturno 
trovò clic stava il diametro dell’ anello a quello di Saturno come 7:3, 
che lo spazio vuoto tra il globo e l’anello era prossimamente uguale 
alla larghezza dell’anello, mentre questa eia all’ incirca la terza parte 
del diametro del pianeta, le quali dimensioni sono confermate eziandio 
dalle osservazioni c misure di altri Astronomi . 

Supponendo pertanto il diametro di Saturno nella sua media di- 
stanza dalla lena = 18", sarà il diametro esterno dell’anello = 
l’ interno = 3 o", la larghezza dell’anello = 6", ed il vacuo fra l’anello 
ed il globo pure = 6". 

Hcrschel avendo attentamente , e per lungo tempo osservato l’ a- 
ncllo scuopri non solo sopra di esso quelle striscio nere , che da Cas- 
sini ed altri erano già state vedute , ma vedendole più larghe verso 
gli estremi dell’asse maggiore, e quindi con regolarità impiccolirsi a 
misura che si protraevano verso l’asse miuore della corona, giudicò 
che l’ anello intorno a Saturno sospeso fosse di due anelli concentrici , 
e distinti formato , e questa congettura venne in seguilo posta da lui 
fuori d’ogni dubbio, avvegnacchè gli accadde per quella apertura o stri- 
scia nera , che sembrava separare gli anelli , veder passare » satelliti di 
Saturno mentre trovavansi dietro di essi. 

Nè di questa sola scoperta va debitrice la moderna Astronomia ad 
Hcrschel intorno a questo anello ntaraviglioso : egli osservò inoltre su- 
gli orli dell’anello esteriore alcuni punti salienti, die più da vicino 
considerati gli fecero in esso scuoprirc una rotazione intorno ad un asse 
al suo piano perpendicolare, nell’ intervallo di io h Sa’. La rotazione 
dell’anello interno non è stata osservata; non sembra però potersi ri- 
vocare in dabhio, massime dopo che il celebre la Place nella sua 
meccanica celeste lia mostrato essere necessaria una rotazione negli 
anelli di Saturno, perchè possano stare le loro molecole in equilibrio 
in virtù delle attrazioni scambievoli, e di quelle provenieud da Saturno. 

Questa teoria , che va cosi bene d’accordo colle osservazioni di Her- 
schel , sembra annullare i risultati, ai quali è stato il signor Sehroeter 
condotto dalle proprie sue osservazioni , avvegnacchè a lui sembrò che 
gli anelli di Saturno non fossero di alcun moto rotatorio dotali . 


a 4 g- Dopo aver riferito le fusi principali clie ci presenta l'audio 
di Saturno dietro le osservazioni , vediamo brevemente come si spie- 
ghino dagli Astronomi queste varie apparenze. Galileo fu il primo che 
nel i Gì a discopri di qua e di là da Saturno due anse luminose, che 
egli credè satelliti; ma ad Hugeuio si deve la vera spiegazione delle 
fiisi osservate. Finge pertanto l’ Hugeuio, c tutti gli Astronomi dietro 
di lui. Saturno circondalo da una corona circolare, opaca, sottilissima, 
ad esso concentrica, e sospesa, o dirò così etpiilihrata in un pano 
particolare, il quale rimane sempre a se stesso paralcllo durante la ri- 
voluzione periodica di Saturno; quindi i suoi noJi nell’ ecdòtica e la 
sua inclinazione rimarranno costanti . Dietro una tale supposizione è 
chiaro che l’ anello sarà visibile quando la faccia illuminata dal Sole 
sia verso noi rivolta, ed invisibile quando sia rivolta ad altra parte , 
nel qual caso sopra il globo di Saturno apparirà la sua ombra; sparirà 
per noi (piando il suo piano passa pel centro della tetra, poiché al- 
lora non essendo veduto clic per la sua grossezza più nou sarà visi- 
bile, o almeno con i più forti telescopj non potrà vedersi che come 
un sottilissimo lilo luminoso. Se poi il suo piano passi por il centro 
del Sole, sarà del pari invisibile, perchè illuminalo direttamente nella 
sua grossezza; le faccie dell’ anello riceveranno piccola porzione di 
luce, che radendole quasi par, lidiamente , non giunge fino a noi, ma 
in altra parte è riflessa. Quando poi la faccia illuminala dal Sole è 
verso la terra rivolta, sarà allora visibile l’andlo, ed a motivo della 
sua gran distanza, si vedrà da noi ortograficamente projetiato nel piano 
peipendicolare alla linea, che unisce il nostro occhio col centro di Sa- 
turno, linea che sensibilmente confondesi con quella condotta dal cen- 
tro della tetra al centro di Saturno, poiché iti questa ricerca la sua 
paralassc è trascurabile . Se pertanto chiamiamo E 1 * angolo che fa que- 
sta linea col piano dell’ anello, e .quindi 90 • — E l’angolo che il piano 
dell’ anello fa col piano soprannominato di projezione , dietro i priu- 
cipj della projezione ortografica, che verranno da noi esposti nel se- 
condo volume, esso apparirà sotto la forma di un’ armilla ellittica, il 
cui asse maggiore sarà situato nell’ intersezione del suo piano con quello 
di projezione , cd uguale al diametro apparente dell’ anello , che porre- 
mo = a c ; il minore poi sarà a questo perpendicolare , ed 
= 3 c cos (90 — E)= 2 c scn E . 

Per giudicare adunque della figura dell’ anello conviene ad ogni 
istante assegnare il valuto dell’angolo E. Ora è facile vedere che que- 
st’ angolo è uguale , ma di segno contralio a quello clic fa la litica 
condotta ai ccutri della terra e di Sai uruo con un piano paralcllo ni 
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piano dell’ anello guidato por il centro della terra . Posto ciò , la figura 
56 rappresenti la sfera celeste , il cui centro supponesi nel centro della 
terra; EflC sia l’ecclittica; // fi G rappresemi la sezione del piano 
parnlello all’ anello con la sfera celeste ; Y l’ equinozio di primavera , 
cosicché la longitudine del nodo dell’anello sia flX = N; P sia il 
polo dell’ ecclittica , S quello dell’anello. Saturno veduto dalla terra 
apparisca in F con una longitudine geocentrica Y Q = t , ed una la- 
titudine F Q = . Per i due poli S, P condotto un circolo massi- 

mo sarà fi il polo di questo circolo ; e condotti gli archi P F Q , 
S F N , sarà evidentemente F N la misura dell’ angolo che la linea 
condotta dalla terra a Saturno fa col piano del circolo H fi G para- 
lello all'anello. 

Ora nel triangolo sferico S P N abbiamo S P = H E = inclina- 
zione dell’anello all’ ecclittica, che potremo = /, P F — go — X', 
S P F = C Q, fi (f — go -+- L' — N . Quindi avremo 

cos S F = sen N F ~ cos / sen X' — seu 1 cos X' scu (f — N ) , 

ovvero ( rammentando che A’ F = — E) 

sen E = sen / cos X' sen (l' — N) — cos / sen X' . . . ( i ) 
la quale porgerà il cercato angolo E, quaudo si saranno determinati 
/ ed N. Se sarà E— o l’anello sarà invisibile, o tutto al più po- 
irassi presentare come una sottilissima linea luminosa, e tanto piti ri- 
stretta sarà la corona ellittica sotto cui presentasi l’auello quanto mi- 
norc sarà l’angolo Ef 

Conviene per altro osservare , che per poter vedere l’ anello rcn- 
desi indispensabile che abbia rivolta la superficie illuminata dal Sole 

verso la terra , il clic accaderà se il suo piano prolungalo uon pas- 

serà fra il Sole e la terra, ma entrambi rimarranno da una medesima 
parte ; o in altri termini , se gli angoli formali dalle lince condotte dal 
centro del Sole e della terra al ceuU'o di Saturno faranno col piano 
dell’ anello due angoli , i «piali abbiano lo stesso segno , nel qual caso 
soltanto saranno esse da una stessa parte disposte. Se pertanto chia- 
meremo t l’angolo formato dal raggio vettore eliocentrico col piano 
dell’ anello ; X la longitudine e la latitudine eliocentrica di Saturno , 
con un ragionamento analogo a quello fatto di sopra troveremo 
sen t = sen / cos X seu (l — A 7 ) — cos 1 sen X . . . (a) 

Risulta da quanto precede , che per la sparizione dell’ anello basta 
che sia t = o , ovvero E = o , e per la sua riapparizione devono es- 
sere E ed t dello stesso segno. 

a5o. Per ridurre le formule precedenti a numeri conviene deter- 
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minare i costanti / cd N che esse contengono . Le equazioni ( i ), (a) 
porgono il mezzo di determinarle coll’ ajuio delle osservazioni delle 
disfunzioni e riapparizioni . Noi però non ci tratterremo in questi esa- 
mi e discussioni, che si possono vedere nel terzo volume dell’ Astro- 
nomia del signor de Lanibre , e solo ci contenteremo di riferire i ri- 
sultati olteuuti dal signor Bcssel, e riferiti nelle Effemeridi di Milano 
per il 1819 dal cliiarissimo signor Plana in una sua interessante e dotta 
memoria intorno alle apparenze dell' anello, ed alle configurazioni dei 
satelliti di Saturno , che sono i seguenti / = s 28' 34' 6"; 

N = 166* 52 ' i"-f - (< — 1800) 40", 57 , ove t esprime l’anno, e 
fi-azione d’ anno corrispondente al giorno dato , ed il numero 4 o", 67 
esprime l’annuo inemnento della longitudine del nodo. La riferita lon- 
gitudine del nodo deve per modo intendersi che quando la terra passa 
per 1 67* di longitudine essa comincia a vedere la faccia boreale , e 
vede la faccia australe al di là di 347 ° • 

25 1. Resta per ultimo che determiniamo sopra il piano dì projezione 
la posizione dell’asse minore rapporto al circolo di latitudine condotto pel 
centro di Saturno . Se c’ inuuagiuiamo ( Fig. 56 ) condotto por il punto 
F un piano uingcnte alla sfera celèste, riuscendo osso perpendicolare 
alla retta guidala dal centro della sfera al puuto F , saia il piano di 
projezione dell’ anello; ed essendo il piano del circolo SFN perpen- 
dicolare al piano dell’anello, l’asse minore si troverà nell’ intersezione 
di esso col piano di projezione. Siccome poi il circolo di latitudine 
nel piano di projezione è rappresentalo dall’ intersezione del piano 
P F Q collo stesso piano di projezione , perciò l’ asse minore dell’ st- 
uello farà colla projezione del circolo di latitudine un angolo = PFS. 
Ora dal triangolo PSF , in cui couosconsi i lati P F , PS , e l’ an- 
golo compreso F PS, avremo, dietro le formule del caso 111 (Trig. 

VIM _ „ „ cot P Sten PF' — cosFPScosPS , . 

XV ) cot P F ò — - p p - g , ■> * a quale , po- 

sto P F S sa \J, , e ritenute d’altronde le precedenti denominazioni, 
cangiasi nella seguente 

tang 1 cos [ì! — N) 


tang \J, = 


( 3 ) 


cos X' -I- tang I sen X' seu (t — A T ) 

Da tutto ciò che precede sarà facile costruire l’apparente figura 
dell’anello di Saturno ad un istante qualunque, per cui conoscasi la 
posizione di questo pianeta. Si calcoleranno gli angoli E, 1 colle equa- 
zioni (1), (2). Se nessuno di essi sarà =0, e se avranno lo stesso 
segno, sarà visibile l’ anello sotto la forma di una corona ellittica, il 
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cui semiasse maggiore starà al semiasse minore , come 1 : scu E, ed 
il semiasse minore fata con una linea rappresentante il circolo di lati- 
tudine un angolo = per modo disposto , che la estremità settentrio- 
nale del semiasse minore sia all’ occidente del circolo di latitudine, se 
\J, calcolato dietro l'equazione ( 5 ) è positivo, e viceversa rimanga al- 
l’oriente se vj, è negativo. 

QUADRO del sistema planetario per repoca o Gennajo 1801 
al meridiano di Padova. 
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